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Résumé
La structure interne des astres peut nous être révélée par l’analyse de leurs propriétés vibratoires, qu’il 
s’agisse d’un corps rocheux ou gazeux. Ainsi, la Terre, la Lune, le Soleil et plus généralement les étoiles, 
ont été l’objet de sondages sismiques, rejoints plus récemment par les planètes géantes comme Jupiter. 
Quelle fut ma participation à cette aventure ? C’est l’ambition du présent document de développer ma 
réponse personnelle à cette question ; une sorte de revue d’expérience personnelle, de mes 3 décennies 
de participation à la recherche. J’ai ainsi résumé mes contributions principales, depuis les 
développements instrumentaux jusqu’à l’archivage et la mise à disposition des données à la communauté 
scientifique. J’aborde successivement les projets GOLF/SOHO, PICARD (physique solaire), puis CoRoT 
(physique stellaire), en développant notamment le cas du système HD43587Aa, et enfin JOVIAL (planètes 
géantes). Après quelques perspectives, notamment autour des missions de l’ère 2020, j’ai choisi d’exposer, 
dans un dernier chapitre, quelques réflexions personnelles sur le fonctionnement de la recherche ainsi que 
les principales leçons que je pense avoir su tirer de mon expérience.
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Chapitre 1
Introduction
La connaissance de la structure interne du Soleil, et plus généralement des autres étoiles, est une des
pierres indispensables à la construction d’un modèle cohérent de l’univers. L’étude de la distribution interne
des grandeurs physiques tels que la rotation ou le champ magnétique, est non seulement fondamentale pour
comprendre la structure et l’évolution d’une étoile, mais peut aussi compléter l’analyse des phénomènes su-
perficiels. Les tests observationnels des modèles de la structure interne solaire ne sont véritablement possibles
que depuis 35–40 ans environ, grâce au développement de l’héliosismologie (puis de l’astérosismologie pour la
généralisation stellaire). De même que le son émis par un instrument de musique dépend des caractéristiques
propres de la cavité résonante, par exemple, le volume des bourdons d’une cornemuse, les oscillations de la
surface d’une étoile sont riches d’information sur la structure et la dynamique internes de l’astre. Ainsi, l’ob-
servation des propriétés superficielles des modes de vibration d’une étoile permet de remonter aux propriétés
physiques des couches internes où les ondes se sont propagées, telles, par exemple, la composition chimique,
la stratification, la rotation, le champ magnétique, etc.
Bien avant l’avènement de l’héliosismologie, les géologues utilisaient des secousses sismiques savamment
provoquées, afin de repérer les différentes strates du manteau terrestre. L’histoire nous ramène d’ailleurs sur
les sols rocheux, puisqu’après avoir touché le Soleil et les étoiles, les feux de l’actualité sismique reviennent
dans le système solaire, avec la mission martienne InSight dont le sismomètre SEIS a fait la une de certains
journaux récemment. Que vont nous apprendre les vibrations naturelles de Mars sur sa structure interne ? Y
aura-t-il des éléments surprenants, compte tenu de ce que nous connaissons de la formation et de l’évolution
du système solaire ? Les planètes géantes du système solaire ne sont d’ailleurs pas en reste, avec des projets
en cours de réalisation pour l’observation sismique de Jupiter et de Saturne.
Quelle fut ma participation à cette aventure ? C’est l’ambition du présent document de résumer ma ré-
ponse personnelle à cette question ; une sorte de revue d’expérience personnelle, que l’on pourrait dénommer
"revexpers" dans le langage du management de projet (prononcer : rêve, expert !). J’ai fait mes premières
armes en héliosismologie il y a 33 ans, à l’Observatoire de Meudon, avec pour mission l’analyse de cartes de
vitesses Doppler obtenues par un filtre polarisant au Pic du Midi. Quelques mois plus tard, dans le cadre
de mon DEA 1, j’ai eu la chance inouïe d’arriver au LPSP 2 juste après la sélection de l’instrument GOLF
(Global Oscillations at Low Frequency, Gabriel et al. (1995)) pour la charge utile de la sonde européenne
SOHO (SOlar Heliospheric Observatory, Domingo et al. (1995)). J’ai pu ainsi couvrir toutes les étapes, du
développement instrumental au suivi des opérations et à la réduction–analyse des données, une implication
qui m’a valu l’honneur de prendre le relais d’Alan Gabriel pour assurer le rôle de responsable scientifique du
projet. J’ai, par la suite, participé à toutes les phases des projets PICARD et CoRoT, à des degrés divers,
depuis la rédaction de la proposition à l’analyse et l’archivage des données. Ces deux projets avaient été ini-
tiés par le CNES dans le cadre de ses filières en développement : microsatellite pour PICARD (radiomètres
et photomètre imageur dédié à la mesure du diamètre solaire et de son irradiance, Thuillier et al. (2006))
et minisatellite pour CoRoT (photométrie stellaire pour la sismologie et la détection d’exoplanètes, Baglin
1. Pour les plus jeunes : il s’agit du diplôme d’études approfondies, l’ancêtre du Master 2 jusqu’en 2005.
2. Laboratoire de Physique Stellaire et Planétaire, un des ancêtres de l’IAS.
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et al. (2016)). Ironie du sort, du moins pour PICARD, ces projets furent tous les deux gelés pendant quelques
années, à l’époque d’un ministère de l’Éducation nationale, de la Recherche et de la Technologie, qui avait,
allègrement (en un seul mot ici), d’autres priorités.
Plus récemment, je me suis impliqué dans le projet post–SOHO Solar Orbiter (mission M1 de l’ESA ;
lancement prévu en février 2020, Müller et al. (2013)), au niveau de l’intrument PHI (Polarimetric and
Helioseismic Imager ; expérience de mesure des vitesses photosphériques, Solanki et al. (2015)). Je participe
également au projet JOVIAL (Jupiter : Oscillation through Velocity Image at severAl Longitudes, Gonçalves
et al. (2016)) accepté comme programme blanc de l’ANR. Le projet propose d’observer les modes d’oscilla-
tions de Jupiter (Diosismologie), puis de Saturne, en réalisant et en utilisant sur le ciel un imageur Doppler
(premières observations prévues en 2019).
Un point particulier que je développerai ici est l’attention que nous devons accorder dès le début d’un
projet à la phase d’exploitation des données. Cette phase est en effet devenue de plus en plus lourde, et
demande une réflexion plus poussée qu’au début de l’ère spatiale. Outre l’analyse scientifique elle-même,
le stockage et la mise à disposition des données via des interfaces simples et conviviales, mais néanmoins
puissantes, nécessitent une réflexion particulière et spécifique à chaque projet. Ce travail doit, de plus, être
mené avec un objectif de pérennisation dont les agences spatiales semblent avoir pris la mesure. Le CNES
a notamment choisi et utilisé PICARD comme mission pilote pour la pérennisation de l’archivage des données.
Je terminerai ce document par quelques réflexions personnelles sur le cadre de l’enseignement supérieur
et de la recherche. Ce cadre est loin d’être prédéfini et figé, comme nous avons pu le constater ces dernières
années. Or, mener à bien nos projets ambitieux nécessite un cadre adapté, que ce soit au niveau des conditions
de travail au sens large, à celui de l’évaluation des structures et des agents, et bien sûr à celui des prises de
décision.
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Chapitre 2
Structure interne du Soleil
2.1 L’apport de SOHO
SOHO, observatoire spatial solaire issu d’une collaboration ESA/NASA fut lancée le 2 décembre 1995.
L’une des grandes questions qui se posait alors était de connaître la raison du déficit des neutrinos émis
par les réactions nucléaires au cœur du Soleil et collectés sur Terre : était-ce dû à une méconnaissance des
processus physiques au sein du Soleil lui-même ou était-ce plus fondamentalement lié à la physique de ces
particules furtives ? Sur la douzaine d’instruments embarqués à bord de la sonde, 3 étaient dédiés à l’étude
de la structure interne de l’astre, par la méthode de sismologie, dont l’instrument GOLF. La sonde est main-
tenue en orbite autour du point de Lagrange L1, assurant une observation continue du Soleil, et ce depuis
maintenant 23 ans ! La continuité des mesures est exceptionnelle, frôlant les 100 %, excepté pendant les
quelques mois qui ont suivi la perte accidentelle de la sonde le 24 juin 1998. J’en profite pour saluer l’exploit
des collègues qui ont redoublé d’ingéniosité pour localiser SOHO, puis diagnostiquer son état et établir un
plan de sauvetage extraordinaire, qui s’est concrétisé par une remise en opération de tous les instruments.
Techniquement, sauf accident ou imprévu, la survie de la sonde est assurée pour une durée entre 5 et 10 ans,
selon la dégradation des panneaux solaires qui alimentent les systèmes en énergie. Il faut noter que la mise
à poste autour du point fictif L1 fut si parfaitement réalisée, que la quantité d’hydrazine encore disponible
peut en principe assurer le maintien autour de L1 pendant plus de 200 ans ! À mettre en rapport avec la
durée qui nous avait été spécifiée pour la fiabilité des instruments à livrer : 6 ans !
L’objet n’est pas, ici, de faire la revue des résultats de SOHO. Pour cela, le lecteur pourra se référer par
exemple à Fleck & Müller (2016) ou aller fureter sur le site web SOHO de la NASA :
https ://soho.nascom.nasa.gov/publications/publications.html. Le résultat majeur pour la structure interne,
selon moi, est que la communauté est enfin arrivée à construire un modèle du Soleil qui soit compatible avec
les mesures des neutrinos solaires ! Certes les oscillations des neutrinos entre les différentes familles ont été
découvertes par les physiciens des particules, mais les données issues des mesures sismiques du Soleil ont
permis de concilier, pour la première fois, le calcul du taux de neutrinos émis par les réactions nucléaires du
cœur de l’étoile avec le taux mesuré depuis la Terre. Un autre résultat majeur est la détermination du profil
de rotation interne du Soleil sur lui-même, en profondeur et en latitude. Ce résultat est issu de l’inversion de
milliers de fréquences propres mesurées par les instruments embarqués. La Figure 2.1 montre cette inversion
telle qu’estimée il y a quelques années : la rotation différentielle de surface s’amenuise en profondeur pour
laisser place à la rotation d’un corps solide dans la zone radiative i.e. là où l’énergie est transportée essen-
tiellement par le rayonnement. Il me semble particulièrement intéressant de noter que la latitude à laquelle
la rotation est quasiment constante en rayon correspond à environ 30 deg, c’est à dire celle où les premières
taches apparaissent au début de chaque cycle magnétique de 11 ans. Il est d’ailleurs très probable que la
tachocline, cette petite zone de cisaillement qui marque la transition entre les zone radiative et convective,
joue un rôle essentiel dans la génération de ce fameux cycle de 11 ans (22 ans au total, si l’on se réfère à une
même polarité pour les pôles du Soleil). La tachocline est ainsi devenue un objet d’étude très prisé !
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Figure 2.1 – Profil de rotation interne du Soleil, en profondeur et en latitude, en échelle de couleur bidi-
mensionnelle (à gauche), et le long du rayon pour plusieurs latitudes (à droite).
Au vu de la Figure 2.1, se pose la question de la rotation (vitesse et axe) au cœur même de l’étoile. Les
modes propres utilisés pour obtenir cette figure sont uniquement des modes de pression (ci-après, modes p),
c’est à dire des modes issus d’ondes acoustiques. Or, ces ondes passent très peu de temps dans les couches les
plus profondes où la température est très élevée, et les propriétés des modes p sont ainsi très peu sensibles à
l’information en dessous d’environ 0.2 R (R : rayon solaire). Pour lever le voile central, il faudrait accéder
à l’information véhiculée par une autre famille de modes, les modes de gravité, ou modes g, pour lesquels la
force de rappel à l’origine des oscillations est la force d’Archimède. La détection de ces modes, de très faible
amplitude à la surface et à plus basse fréquence que les modes p, était l’objectif principal du projet GOLF.
2.2 Sismologie avec GOLF/ SOHO
L’instrument GOLF est un spectromètre à résonance dont le cœur est une petite cellule de verre d’à peine
1 cm3. Le chauffage d’une gouttelette de sodium à environ 200˚ C remplit la cellule d’une vapeur dont les
atomes constituent une référence précise en longueur d’onde. Ainsi, seuls les photons émis par les atomes de
sodium présents dans la photosphère (la couche visible à la surface du Soleil) feront résonner les atomes de la
cellule, avec, à la clé, l’émission d’un signal qui dépend de la vitesse entre les atomes émetteurs et récepteurs.
La Figure 2.2 illustre le principe de fonctionnement différentiel de base, en 2 points mesurés alternativement
dans les ailes bleues et rouges du doublet du sodium photosphérique. La différence des 2 intensités ainsi
obtenues est directement proportionnelle à la vitesse Doppler recherchée. Nous verrons un peu plus loin que
les choses se sont vite révélées plus compliquées, du fait de la panne des moteurs devant assurer la rotation
des polariseurs pour la commutation d’une aile à l’autre. Après un mois de fonctionnement, l’instrument s’est
ainsi retrouvé bloqué dans une configuration correspondant à une seule aile dans la raie solaire, générant
une sensibilité instrumentale aux fluctuations purement photométriques qui s’ajoutent ainsi à celles issues
de l’effet Doppler. Le cycle opérationnel de la mesure est constitué de 2 mesures prises à une cadence de
5 secondes et qui correspondent à 2 positions légèrement différentes de la fenêtre d’analyse dans l’aile de
la raie. Cette modulation instrumentale a pour objectif d’étalonner en vitesse la variation d’intensité due
au déplacement Doppler de la raie solaire, et est réalisée par la modulation de l’effet Zeeman induit par le
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Figure 2.2 – Principe de fonctionnement d’un spectromètre différentiel : la cellule de sodium est un filtre
sélectif en longueur d’onde, qui échantillonne le doublet photosphérique Na D1 et Na D2 (vu en absorp-
tion) soit dans les ailes bleues (Ib), soit dans les ailes rouges (Ir). La différence entre les 2 intensités est
proportionnelle à la vitesse entre la photosphère solaire et l’instrument de mesure.
champ magnétique de l’aimant dans lequel est insérée la cellule à résonance. Le champ magnétique est ainsi
modulé de ±100 Gauss autour de sa valeur nominale de 5000 Gauss, toutes les 5 secondes. Une estimation
de la vitesse photosphérique est donc réalisée à la cadence de 10 secondes.
Le principe de fonctionnement complet de GOLF et ses spécifications techniques, déduites des objectifs
scientifiques, sont décrits notamment dans Boumier (1991) et Boumier & Damé (1993). Les performances
du système à résonance testées à la station d’étalonnage de l’IAS sont décrites dans Boumier et al. (1994a).
La Figure 2.3 montre un des modèles de l’instrument ainsi que la cellule à résonance avec ses résistances
chauffantes.
La Figure 2.4 montre un échantillon de quelques heures de la série temporelle obtenue après réduction des
données, dont quelques étapes simples comme la soustraction de la vitesse orbitale de la sonde, et d’autres
plus compliquées sur lesquelles je reviendrai par la suite. La Figure 2.4 montre, de plus, la densité spectrale
obtenue sur une série temporelle de plusieurs années, autour des modes p les plus puissants (les fameux
modes p de 5 minutes de période). GOLF observe le Soleil en disque intégré, i.e. sans aucune imagerie, ce qui
permet la sélection des modes propres de grande longueur d’onde horizontale, c’est à dire ceux qui pénètrent
le plus profondément dans le cœur du Soleil.
2.2.1 Datation de la série temporelle
Le cadre opérationnel et scientifique
Les mesures sont pilotées par une horloge interne à l’instrument GOLF, qui donne l’ordre de démarrer
l’intégration du signal par les détecteurs, à un rythme de 5 secondes. La première étape de réduction des
données est de vérifier la datation des blocs décodés de la télémesure. Cela peut paraître trivial, surtout à
l’époque où il est techniquement aisé de construire des systèmes d’horloge ultraprécise et stable, mais l’ex-
périence concrète mérite une attention particulière. La question avait évidemment été analysée précisément
au niveau de la sonde SOHO elle-même, afin de fournir une référence temporelle fiable aux 3 expériences de
sismologie embarquées : la sonde possède un système d’horloge capable de délivrer une valeur du temps avec
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Figure 2.3 – Un des modèles de l’instrument GOLF (à gauche), et un agrandissement de la cellule à
résonance (à droite).
Figure 2.4 – Vitesses résiduelles obtenues sur quelques heures d’observation de l’instrument GOLF (à
gauche). Densité spectrale obtenue sur une série temporelle de plusieurs années, autour du maximum de
puissance des modes acoustiques (à droite).
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une erreur d’au plus 20 ms par rapport au Temps Atomique International (TAI) 1. A chaque mise en route
de GOLF, après chaque interruption, ou sur requête, SOHO doit transmettre l’information précise issue de
son horloge, afin de synchroniser en quelque sorte les deux systèmes. De plus, chaque jour à 00h : 00’ : 30"
TAI, SOHO envoie un signal aux 3 instruments concernés, afin d’aider au recalage des 3 séries de mesures.
Le choix d’envoyer un DP ("Daily Pulse") à 30 s TAI résulte d’une convention commune aux sismologues
de SOHO : élaborer des séries temporelles échantillonnées à 60 secondes, centrées le mieux possible sur les
minutes TAI. Le DP avait ainsi pour objectif de correspondre au démarrage de l’intégration du premier point
journalier d’une série parfaitement échantillonnée. Il faut bien comprendre que le DP n’a pas le pouvoir de
recaler la prise de mesure elle-même suite à un incident opérationnel, mais il fournit néanmoins une référence
temporelle quotidienne.
Dans la longue vie de GOLF, hormis la perte accidentelle de SOHO déjà mentionnée, il n’y eut qu’une
petite quinzaine d’incidents de datation, dus à des reconfigurations inattendues et soudaines de systèmes
de la sonde ou à des problèmes au niveau de GOLF lui-même. La table 2 de l’article Appourchaux et al.
(2018), reproduit en intégralité en annexe A, résume les caractéristiques de ces événements : date, écart à la
datation nominale, et écart résiduel après recalage de la série temporelle, par rapport à une série parfaitement
échantillonnée à 10 secondes (une mesure de la vitesse est obtenue par une combinaison de deux intensités
mesurées à la cadence de 5 secondes). Dans la très grande majorité des cas, un incident d’échantillonnage est
limité à quelques points, avec une erreur temporelle induite maximum d’environ 60 secondes. Ne pas corriger
une telle erreur aurait une faible incidence sur l’analyse du spectre de Fourier à basse fréquence, là où se
trouvent justement les modes de gravité pour lesquels la période estimée est supérieure à 1 heure. Par contre,
pour les modes de pression, notamment pour ceux autour de 5 minutes de période, une erreur de plusieurs
secondes sur la datation induira une erreur de phase de plusieurs degrés. Ainsi, pour les objectifs scientifiques
qui reposent sur la phase des modes p, il y a un risque réel d’interprétation erronée. Par exemple, la différence
de phase entre les oscillations observées en vitesse Doppler et celles observées en photométrie est liée aux
propriétés thermodynamiques des couches oscillantes, en l’occurrence, du plasma photosphérique. D’autre
part, Sabrina Thiery a montré dans sa thèse, que j’ai co-encadrée avec Alan Gabriel, que la comparaison
de la phase des modes observés par GOLF avec celle des modes observés par MDI (un autre instrument
d’héliosismologie à bord de SOHO) confirmait l’existence d’un signal photométrique induit par la perte du
mode différentiel. L’analyse de S. Thiery permit même de préciser l’origine de ce signal : il ne s’agit pas de la
signature parasite des oscillations du continuum solaire, mais de celle de la granulation photosphérique qui
constitue justement la source d’excitation des oscillations acoustiques, et qui produit ainsi une composante
de bruit photométrique corrélé aux oscillations (Thiery 2000).
Correction de la datation
Durant les premières années en opération, nous avons découvert deux failles dans le dialogue entre SOHO
et GOLF : 1) lors des problèmes opérationnels, SOHO n’avait pas prévu d’envoyer automatiquement l’infor-
mation TAI à GOLF, et 2) GOLF ne prenait en compte un nouvelle référence TAI que lors d’une séquence
de redémarrage complet... Ces 2 limitations constituaient un risque réel de désynchronisation des horloges
et donc d’une erreur de datation de nos mesures. J’ai donc décidé de faire appel à d’autres expériences
d’héliosismologie, indépendantes de SOHO, afin de vérifier la datation de GOLF postérieure à chaque évé-
nement opérationnel : puisque seul GOLF avait un risque de discontinuité à ces moments particuliers, toute
discontinuité temporelle devait subsister dans l’évolution de la différence de phases entre les modes p vus
par GOLF et les mêmes modes vus par l’autre expérience. C’est exactement ce principe qui m’a permis de
discriminer entre 2 interprétations de la télémesure proposées par différents Co-Is (Co-Investigateurs) pour
la datation après la première désynchronisation (février 1997) : j’avais alors utilisé les données du réseau sol
anglais BiSON (Chaplin et al. 1996) pour recaler les mesures après la reconfiguration thermique de SOHO,
et ainsi lever le doute sur l’incertitude qui était de 10 secondes. J’ai entrepris récemment de revérifier et
d’approfondir la compréhension de tous les événements opérationnels qui ont perturbé la mesure, ce qui non
seulement me permet de rédiger un catalogue précis des opérations, mais ce qui m’a aussi permis de détecter
1. TAI : Temps Atomique International. Le choix de cette référence permet de ne pas être soumis aux sauts induits par les
secondes intercalaires rajoutées pour tenir compte du ralentissement de la rotation de la Terre. Le Temps Universel (TU) est
lui "perturbé" par ces sauts.
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Figure 2.5 – Décalage temporel sur 22 ans d’observation entre une série GOLF et une série issue du
réseau GONG et correspondant aux modes propres radiaux (Appourchaux et al. 2018). A gauche : simple
concaténation des fichiers quotidiens pour GOLF. A droite : après recalage sur une base de temps régulière
d’une cadence de 10 secondes pour GOLF (en noir et en vert, 2 échantillonnages temporels différents dans
l’estimation de l’intercorrélation).
une erreur dans la datation de la série de référence BiSON : un saut non négligeable de 40 secondes, qui
n’apparaît d’ailleurs pas à la même époque selon la série de BiSON choisie... Ce fait a motivé des collègues
de l’IAS et de l’Observatoire de la Côte d’Azur à rejoindre mon étude en utilisant notamment des données
d’autres réseaux sol, comme IRIS (Fossat 1991) et GONG (Harvey et al. 1996). Nos travaux ont abouti à la
publication citée précédemment (Appourchaux et al. 2018).
Les Figures 2.5 montrent le décalage temporel sur 22 ans d’observation entre une série GOLF et une série
issue du réseau GONG et correspondant aux modes propres radiaux. Dans le cas d’une simple concaténation
des fichiers quotidiens de GOLF, l’écart par rapport au décalage du point origine de référence est la consé-
quence directe des incidents opérationnels ; il est compris entre -40 et +60 secondes environ. La correction
à mettre en œuvre dépend de la philosophie choisie. Nous avons fait le choix de garder une cadence stricte
de 10 secondes pour l’échantillonnage de la série concaténée, par simplicité pour le calcul des transformées
de Fourier des séries très longues que nous produisons. Nous avons aussi décidé de ne pas interpoler la série
sur la base de temps régulière, afin de fournir à la communauté une série la plus brute possible. L’erreur
produite est suffisamment faible pour la quasi totalité des analyses sismologiques. Nous disposons, toutefois,
de la connaissance précise de la base de temps, qui permettrait d’aller encore plus loin dans la précision
de l’analyse, si jamais certains l’estimaient nécessaire un jour, pour une application donnée. La correction
des sauts de datation consiste donc en un recalage des morceaux affectés, en ajoutant des points ou en en
supprimant, selon le signe de l’erreur de l’horloge. Nous ne nous préoccupons pas à ce stade de la valeur des
points rajoutés ; nous leur attribuons une valeur témoin attribuée de façon plus générale à tous les points
manquants ou douteux de la série. La Figure 2.5 de droite montre l’écart résiduel entre les séries GOLF et
GONG obtenu après le processus de recalage temporel. La cadence de 10 secondes bornait théoriquement
ce résidu à ±5 sec, ce que nous obtenons effectivement en pratique, sauf pour quelques points aberrants
correspondant à un régime transitoire de GOLF. Un fait très intéressant à noter sur cette courbe : une
modulation se distingue clairement, avec une période de 6 mois environ. Il s’agit de la signature de l’orbite
de halo de la sonde SOHO autour du point de Lagrange L1, ce qui, selon moi, confirme d’une façon ori-
ginale et remarquable la précision de notre analyse et nous conforte dans son interprétation. La curiosité
nous a poussés à estimer plus précisément la période de l’orbite de halo. La valeur de 178 jours que nous
avons obtenue est loin d’être intuitive (au moins pour moi), mais elle est bien expliquée : elle est essentielle-
ment contrainte par la pression de radiation solaire, ainsi que l’ont expliqué Chidambararaj & Sharma (2016).
La comparaison de notre datation avec celle d’une série de 16.5 ans précédemment élaborée dans le
consortium sur le principe développé par García et al. (2005) et utilisée notamment par Fossat et al. (2017)
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pour la recherche des modes de gravité, est illustrée par la Figure 2.6. Les différences peuvent être analysées
en 2 temps : 1) dans la série ancienne de 16.5 ans, les corrections de la datation n’étaient plus effectuées
depuis 2007, ce qui a peut-être un rapport avec le décès du chef de projet, et 2) les différences antérieures à
2007 correspondent à un mode d’opération particulier entre février 1999 et novembre 2002, dont il nous faut
préciser un peu les conséquences. Depuis la panne des moteurs déjà évoquée, le fonctionnement de l’instru-
ment était bloqué dans les ailes bleues (Ib) du doublet photosphérique. Or, la remise en route "miraculeuse"
de SOHO après ses vacances de 1998, nous avait incités à privilégier le fonctionnement dans les ailes rouges
(Ir). Nous pouvions en effet toujours envoyer des télécommandes aux moteurs, mais leur fonctionnement était
devenu tellement erratique que le risque de se retrouver dans une position n’offrant plus aucune sensibilité
à la vitesse Doppler était grand : un système de polariseurs linéaire et quart d’onde mal orienté est pire
qu’une bière éventée dans certains cas ! Veuillez pardonner cet écart : je n’ai pas résisté à l’envie de réveiller
le lecteur, après lui avoir infligé des éléments plutôt ennuyeux... Nous sommes restés plus de 3 ans dans la
configuration "ailes rouges", puis avons décidé de tenter de revenir à la configuration d’origine qui offrait
un taux de comptage de photons plus élevé et une modulation annuelle du signal, due à celle de la vitesse
orbitale de la sonde, moins marquée. Une fois la décision prise, il nous a fallu plusieurs jours, avec plusieurs
centaines de télécommandes envoyées, pour enfin arriver à revenir à la configuration "ailes bleues". L’écart de
datation de 10 ou 20 secondes entre les séries ancienne et nouvelle de GOLF existe ainsi seulement dans la
configuration "ailes rouges". L’explication à cela réside dans le fait que le doublet du sodium photosphérique
ne se translate pas de façon uniforme en longueur d’onde sous l’effet Doppler : les oscillations des ailes bleues
sont décalées d’environ 11 secondes en moyenne, par rapport à celle des ailes rouges, comme nous l’avons
montré dans 2 études menées en parallèle au sein du consortium, sur le mois d’opération de l’instrument
précédant la panne des moteurs (Renaud et al. 1999; Pallé et al. 1999). La raison physique tient dans la
dissymétrie des contributions apportées par les granules de plasma montantes et descendantes, qui crée en
quelque sorte un mouvement de palpitation du bissecteur des raies photosphériques, qui s’ajoute à l’effet
Doppler pur (Robillot et al. 1984). Ainsi, les ailes bleues et rouges véhiculent l’information sismique dans
des référentiels temporels décalés de 11 secondes. Ce fait n’a aucune conséquence tant que nous en restons
aux fichiers journaliers ou à des séries qui ne correspondent qu’à une seule configuration instrumentale, mais
dès lors que nous produisons une série concaténée qui mélangent les deux configurations, nous devons choisir
entre nous placer dans un seul référentiel temporel, ou alors garder la base de temps TAI pure, mais donner
l’information qui permet ensuite de bien exploiter les données. Notre objectif est l’étude des oscillations
solaires, et notamment des modes de gravité qui sont en principe cohérents sur des durées très longues par
rapport à la durée des observations. Il est donc pertinent, sinon évident, de devoir opter pour la première
option de l’alternative, et c’est finalement ce que nous avons fait en nous calant sur la série de référence
des données du réseau GONG. En d’autres termes, pour l’étude des modes d’oscillations effectuée sur une
série la plus longue possible afin d’obtenir la meilleure résolution spectrale possible, il faut se mettre dans
un référentiel temporel lié aux oscillations elles-mêmes. Et puisque la très grande majorité des observations
ont été réalisées dans les ailes bleues, il faut se placer continûment dans le référentiel de l’oscillation Doppler
de ces ailes, avec pour conséquence, l’obligation de modifier la datation des points observés dans les ailes
rouges de 11 secondes environ.
Cela ne fut pas le choix des collègues qui ont réalisé la série de 16.5 ans, d’où l’existence d’un écart de
datation sur cette période, dont la valeur dépend des deux effets en jeu : la différence de référentiel que
nous venons d’expliquer et le recalage par rapport à la datation du premier point de la série. Concrètement,
comme illustrée, par la Figure 2.6, l’écart total est soit de 10 secondes, soit de 20 secondes, selon que la
somme des deux effets est plus proche de 10 ou de 20 secondes.
2.2.2 Corrections instrumentales et étalonnage en vitesse
Corrections instrumentales
Les corrections instrumentales constituent toujours une question très débattue du fait du risque élevé
de fausser l’interprétation du signal contenu dans la mesure. Chaque correction doit donc être décrite très
précisément et ses effets doivent être vérifiés lors de l’analyse. Dans les expériences de sismologie, la plu-
part des analyses sont réalisées dans l’espace de Fourier, et les spécifications scientifiques sont donc établies
dans cet espace, même si les contraintes instrumentales sont ensuite déclinées ou "traduites" avec des termes
12
Figure 2.6 – Décalage temporel entre la série GOLF issue de ce travail et celle utilisée par Fossat et al.
(2017) (Appourchaux et al. 2018).
temporels. De même, si les corrections mises en œuvre sont réalisées dans l’espace temporel, avec parfois un
objectif de normalisation, c’est souvent dans l’espace de Fourier qu’il nous tester leurs performances.
Dès les premières opérations de SOHO, j’ai participé aux tests des performances de l’instrument, et un
événement des plus émouvants pour moi fut l’ouverture de la porte d’entrée, alors que les photons se bous-
culaient pour être les premiers à résonner avec le sodium. Le taux de comptage réel allait-il être proche de
celui que nous avions estimé ? J’avais effectué les calculs de l’évolution du flux de photons à travers toute
la chaîne de mesure, avec en particulier l’estimation par le calcul puis par des tests en laboratoire et sur le
Soleil, de la transmission spectrale de la cellule à résonance. J’avais confiance dans mon estimation, et le
projet avait validé la méthode, mais un facteur 2 est vite arrivé dans l’estimation d’un produit de plusieurs
transmissions dont certaines dépendent de plusieurs facteurs. Du fait de nos spécifications, les photomulti-
plicateurs étaient conçus pour fonctionner à environ 6.106 coups/sec, avec une perte de linéarité au-delà et
un bruit de photons plus élevé en deçà. Mon estimation donnait la valeur de 5.5 106 coups/sec, et ô surprise
incroyable, c’est exactement la valeur de comptage que nous avons obtenue à la température de la cellule
qui minimisait la sensibilité thermique du signal de vitesse photosphérique ! A noter que cette température
optimale est inférieure de 15 à 20 degrés à la température donnant le taux de comptage maximal, comme je
l’avais prédit au cours de ma thèse (Boumier 1991). Le taux de comptage a ensuite décru assez rapidement
pendant environ 200 jours, et suit depuis une décroissance compatible avec le vieillissement de la chaîne de
mesure. La Figure 2.7 montre l’évolution de l’intensité collectée par un des détecteurs, à partir du 11 avril
1996, début de notre série de référence. Les points aberrants ou manquant dans la télémesure, mis à une
valeur témoin négative, ne sont pas reportés ici. Il faut noter le taux de remplissage exceptionnel de cette
série est de 97.5% sur la totalité et dépasse les 99% si l’on exclut les "vacances" de SOHO ! La modulation
annuelle du signal est due à l’orbite de SOHO autour du Soleil, qui est presque celle de la Terre. La première
composante de cette modulation est purement photométrique, due à la variation de la distance SOHO–Soleil
(3 % crête–crête). Une seconde composante de la modulation annuelle est due à celle de la vitesse radiale
entre SOHO et le Soleil, déphasée avec la composante liée à la distance. Si le spectromètre est sensible à la
vitesse des couches photosphériques, il l’est aussi à toutes les vitesses relatives dont la plus importante, celle
liée à l’orbite, d’une amplitude de ±550 m/s. Les points de fonctionnement se "promènent" donc de façon
significative dans les ailes des raies solaires, produisant une modulation proportionnelle à la pente des ailes.
Contrairement aux autres modulations du signal, celle de la vitesse radiale orbitale est tout sauf indésirable,
13
Figure 2.7 – Intensité collectée par un détecteur sur 22 ans d’observation, dans les 2 configurations ma-
gnétiques de l’environnement de la cellule (noir : champ magnétique "fort", 5100 Gauss, et vert : champ
magnétique "faible", 4900 Gauss). Les périodes d’observation en ailes bleues et rouges sont indiquées.
puisqu’elle va justement nous permettre de transformer la modulation de l’intensité de notre signal en une
modulation de vitesse (voir la section suivante).
Plusieurs équipes du consortium GOLF ont développé leur propre méthode de réduction des données ;
je mentionnerai juste ici les étapes décrites dans García et al. (2005), puisque je me suis particulièrement
investi dans ce travail, même si je n’avais malheureusement pas pu assumer la pleine responsabilité de cette
étude à l’époque, du fait de contraintes familiales particulières. Les principales corrections réalisées sur les
données sont les suivantes :
— Temps mort de la chaîne de détection. Il s’agit d’une correction simple liée notamment au temps de
réponse de la chaîne, dont les 2 composantes ont été étalonnées en laboratoire au Service d’Astrophy-
sique du CEA de Saclay.
— Vieillissement de la chaîne de détection. Une voie parallèle permet de suivre l’évolution de la ré-
ponse des photomultiplicateurs (voie "spectre d’électron unique"). Le vieillissement de la réponse
peut se compenser par une modification de l’alimentation haute tension, mais cela provoque une dis-
continuité de la mesure. Nous n’avons donc procédé que rarement à un tel réajustement, soit 4 fois
depuis le 11 avril 1996 (pour les dates et valeurs précises, on pourra se reporter au site web officiel :
https ://www.ias.u-psud.fr/golf/templates/operation/detectorcorrection.html).
— Sauts impromptus de la haute tension. Le signal est collecté par 2 optiques de reprise indépendantes,
disposées à 60 degrés autour de l’axe optique de la cellule, et orientant les photons vers 2 chaînes dé-
nommées PM1 et PM2. Pour une raison inconnue, le PM1 est sujet à des sauts soudains de comptage
suivis d’une transition de quelques jours, cela, typiquement tous les mois. Il s’agit a priori d’une in-
stabilité de la haute tension, dont on peut minimiser les conséquences en recalant le comptage autour
des discontinuités grâce à des ajustements par un polynôme de bas degré.
— Distance Soleil–SOHO. Nous avons choisi de normaliser l’intensité reçue par l’instrument à la distance
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correspondant au début de l’observation, i.e. au 11 avril 1996. Il s’agit donc d’appliquer une simple
règle de trois, à partir des éphémérides dont nous disposons.
— Effets de températures. Outre le vieillissement à long terme des revêtements et protections des instru-
ments, qui produit une lente augmentation de la température de chaque système, c’est la modulation
annuelle qui domine l’évolution thermique. L’utilité de corrections thermiques se pose pour plusieurs
raisons : les modes d’oscillations que nous étudions ont des périodes bien plus faibles qu’une année, et
leur signature n’est par conséquent pas polluée par l’orbite ; de plus, de multiples effets se combinent, et
toute signature à cette périodicité qui ressortira d’une analyse des des données, sera suspectée, à juste
titre, d’être un résidu orbital plutôt qu’une propriété du Soleil ! Pour enfoncer le clou, les corrections
thermiques sont très délicates à faire car tous les sous-systèmes sont plus ou moins liés thermique-
ment, mettant en jeu des éléments dont les constantes de temps peuvent être très différentes (celle
d’un aimant de plusieurs kg et celle d’un filtre interférentiel, par exemple), et donc il est extrêmement
difficile d’isoler la sensibilité particulière du signal à l’évolution thermique de tel ou tel sous-système.
Nous avons cependant testé des processus de correction thermique pour deux sous-systèmes, la cellule
à sodium, qui est le cœur de l’instrument, et les photomultiplicateurs, puisque leur sensibilité propre
à la température avait été étalonnée en laboratoire (pour les photomultiplicateurs) ou estimée au
cours de la recette en vol par un balayage dédié de la température de la cellule (García et al. 2005).
Dans les deux cas, la correction était effectuée avec un filtre passe-bas de coupure d’environ 1 jour,
du fait de la précision limitée des capteurs de température : la correction n’était ainsi effective que
pour des périodes plus longues qu’un jour. En fait de précision limitée des capteurs, il faudrait plutôt
comprendre que l’instrument au point de Lagrange L1 offre une stabilité exceptionnelle ! L’analyse
a posteriori a finalement montré que la sensibilité thermique de ces sous-systèmes avait évolué avec
le temps et que le processus de correction n’était plus maîtrisé. Il a ainsi été mis fin à la correction
liée à la cellule en novembre 2002, pour les données postérieures à la commutation de retour aux
observations en ailes bleues.
L’étape qui suit les corrections listées ci-dessus, est la transformation des intensités mesurées en vitesse
Doppler. Avant de passer à cette étape, précisons que, pour le moment, le travail développé dans Appourchaux
et al. (2018) n’inclut aucune correction instrumentale autre que celle de la datation. C’est précisément mon
objectif de revenir maintenant sur ces corrections et de les inclure ou pas, selon leur fiabilité et leur efficacité,
dans la série concaténée avec une datation rigoureuse. Mon but est ensuite de tester le besoin de chaque
étape de correction pour la détection des modes de gravité ; les travaux de vérification des résultats publiés
par Fossat et al. (2017) et surtout de leur interprétation n’ont toujours pas abouti à un consensus de la
communauté, mais il me semble qu’in fine, un retour d’expérience rigoureux de la mission GOLF/SOHO
doit contenir un bilan sur les corrections qui se sont avérées nécessaires à la détection des modes de gravité.
Etalonnage en vitesse
Une phase importante de l’analyse consiste à transformer le signal mesuré (intensité) en la grandeur
recherchée (vitesse). Cet étalonnage en vitesse est une tâche continue qui doit se poursuivre au moins pendant
la durée de la mission SOHO. En effet, la nature exacte du signal enregistré est en toute rigueur inconnue,
et la proportion de signal d’origine non oscillatoire doit être estimée afin d’établir un niveau de confiance sur
l’étalonnage. Cela est d’autant plus important que l’instrument fonctionne en mode dégradé à cause de la
panne électro-mécanique déjà citée : la vitesse est entachée d’une incertitude plus élevée du fait de la perte
d’information qui nous rend plus sensibles aux fluctuations photométriques d’origine non oscillatoire (cellules
de convection, régions actives). C’est d’ailleurs ce "bruit" solaire qui limite la sensibilité de la mesure et non
pas la stabilité instrumentale qui se confirme être extrêmement bonne. Plusieurs équipes du consortium
GOLF ont développé leur propre méthode de détermination de la vitesse. J’ai participé directement au
développement de l’une de ces méthodes, décrite dans García et al. (2005), et dont le principe est fondé sur
l’estimation de la pente des ailes des raies solaires, autour des points de fonctionnement. Rappelons que cette
estimation repose sur la modulation du champ magnétique de l’environnement de la cellule à résonance. Par
rapport à la méthode prévue initialement, que j’avais notamment étudiée au cours de ma thèse (Boumier
1991; Boumier et al. 1994b), il a fallu se contenter de l’information provenant d’une seule aile des raies,
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ce qui a aussi pour conséquence une mesure de la pente plus sensible au bruit de photons. Pour chaque
photomultiplicateur, nous calculons ainsi le rapport suivant, à partir des deux mesures prises à 5 secondes
d’intervalle I+ and I− :
X = 12
I+ + I−
< I+ − I− > (2.1)
où les crochets signifient un filtrage passe-bas de période 1,5 jours, destiné à réduire le bruit de photons
sur l’estimation de la pente. La Figure 2.8 montre la dépendance de X avec la vitesse orbitale, pour le PM2,
après le retour en configuration "ailes bleues", en novembre 2002. Cette figure est similaire à la Figure 2
d’Appourchaux et al. (2018), pour le PM2 au lieu de PM1. L’excursion des points de fonctionnement dans
les ailes des raies sous l’effet Doppler orbital est très net. Pallé et al. (1993) avaient montré sur les données
du réseau sol IRIS fonctionnant aussi avec une cellule de sodium, qu’un développement à l’ordre 4 était
suffisant pour tenir compte de la courbure des ailes des raies solaires ; le rapport X peut ainsi s’écrire sous
la forme suivante, utilisée par García et al. (2005) et Appourchaux et al. (2018) :
X = f(V ) = a+ bV1 + αV 2 + βV 4 , (2.2)
où a, b, α and β sont des paramètres, et V = Vgrav + Vorb est la vitesse radiale incluant le décalage vers le
rouge gravitationnel (Vgrav=636 m s−1) et la contribution de l’orbite de SOHO (Vorb) fournie par le centre
d’opération de la sonde. En pratique, les 4 paramètres sont déterminés par un ajustement sur chacune des 3
configurations opérationnelles (ailes bleues / ailes rouges / ailes bleues). Nous pourrions essayer d’aller plus
loin en testant un ajustement par orbite, ou sur quelques orbites, afin de vérifier la dépendance éventuelle des
4 paramètres au vieillissement à long terme de la réponse instrumentale. Cela reste donc à faire. La vitesse
résiduelle est ensuite obtenue par la relation suivante :
VX =
1
b
(
X (1 + αV 2 + βV 4)− a)− V (2.3)
VX est la série temporelle contenant le signal des oscillations solaires. Les Figures 2.10 et Figures 2.9
montrent les résultats obtenus par Appourchaux et al. (2018) et García et al. (2005). Plusieurs composantes
de bruit se superposent aux oscillations, dont certaines d’origine solaire : cellules de convection (bruit de
fond à bande large), passage des régions actives magnétiques sur le disque solaire (modulation de l’ordre
de 13 jours), pollution photométrique due au mode de fonctionnement dégradé. La signature de l’orbite
est visible de façon différente selon les époques et selon les étapes choisies pour la réduction des données.
Dans tous les cas, nous nous trouvons face au choix de ne plus toucher à la série, en l’absence d’information
complémentaire sur les sources de bruit, ou au contraire d’essayer de filtrer plus ou moins arbitrairement
les longues périodes, avec le risque de perdre de l’information. García et al. (2005) ont choisi de filtrer les
périodes supérieures à 60 jours pour aboutir à des résidus assez "plats". On note une stabilité moindre dans
la deuxième période "ailes bleues" que durant la première, ce qui est peut-être due à l’arrêt de la correction
des variations de la température de la cellule à résonance. La série obtenue par Appourchaux et al. (2018)
montre une modulation annuelle bien plus nette que dans le cas précédent, ce qui témoigne probablement
de la nécessité de corrections instrumentales. Là aussi, un filtrage passe-haut est effectué (avec une coupure
à 0,5 jour), afin d’aplanir la vitesse résiduelle. La densité spectrale calculée sur la série totale est représentée
Figure 2.11. L’enveloppe des modes de 5 minutes apparaît très nettement, avec à sa gauche le continuum
de bruit solaire issu des cellules convectives (granulation et supergranulation), et à sa droite, le continuum
"blanc" correspondant au bruit de photons.
2.2.3 Eléments de performance ; suivi temporel
Deux autres séries temporelles de vitesse résiduelle de GOLF ont été élaborées dans le passé par des
collègues de l’Observatoire de Nice (on s’y référera ci-après comme la série de "Nice") et de UCLA (ci-après
"UCLA"). Les premiers ont effectué une sorte de normalisation du signal par sa composante basse fréquence
(Gelly et al. 2002), avec pour conséquence de minimiser la variation temporelle de l’amplitude des modes
de pression de 5 minutes de période. La méthode des seconds repose sur une modélisation détaillée de la
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Figure 2.8 – Rapport X en fonction de la vitesse orbitale de SOHO, pour le PM2, après le retour en
configuration "ailes bleues" (Appourchaux et al. 2018).
mesure (Ulrich et al. 2000) et fait ainsi appel à un formalisme mathématique détaillé. L’une de mes tâches fut
de comparer certaines propriétés des différentes séries, en m’intéressant notamment à l’évolution temporelle
comparative de l’énergie contenue dans plusieurs bandes spectrales. La Figure 2.12 montre l’évolution du
bruit de photon dans la série PM2 obtenue par Appourchaux et al. (2018), bruit estimé par le niveau moyen
de la densité spectrale sur l’intervalle [8 ; 25] mHz. La vitesse orbitale est aussi tracée pour comparaison.
Pour bien comprendre l’évolution de cette courbe de bruit, il faut revenir aux équations 2.1 et 2.3 desquelles
nous déduisons que le bruit de photons sur la vitesse résiduelle est proportionnelle à l’intensité moyenne
mesurée divisée par le carré de la pente autour de cette intensité (I/P 2). Nous sommes dans un cas un
peu plus complexe que celui non dégradé du spectromètre différentiel où le bruit de photon varie en (1/I)
(Boumier 1991). La tendance à long terme varie certes dans le même sens, i.e. le bruit augmente quand
l’intensité moyenne diminue, mais la modulation orbitale produit une modulation de sens inverse : le bruit
de photons est plus élevé quand l’intensité est élevée (i.e. quand les points de fonctionnement sont le plus
haut dans les ailes des raies). Cela vient du fait que la pente varie faiblement sur l’excursion orbitale des
points de fonctionnement. Cela se concrétise par la propriété suivante : la modulation du bruit à haute
fréquence est corrélée et en phase avec la vitesse orbitale dans les ailes bleues et en antiphase
en ailes rouges. Les autres séries de vitesses résiduelles donnent des évolutions comparables, sauf pour
UCLA en ailes rouges, où la phase de la modulation est significativement décalée par rapport aux autres,
pour une raison qui m’échappe. On remarque une petite accélération de l’augmentation du bruit et même
de sa modulation, sur les dernières années, alors que le taux de comptage decroît de moins en moins vite
(cf Fig. 2.7). Cela peut paraître paradoxal, mais reflète certainement un vieillissement de l’instrument qui se
traduit aussi par des raies solaires aplaties par la réponse de l’instrument. Ce point mérite d’être approfondi
afin de mieux comprendre l’évolution observée ; cela fait partie de mes projets à très court terme.
Bon, c’est bien gentil de parler du bruit, mais c’est encore plus intéressant de regarder le signal, et le
signal/bruit. La Figure 2.13 montre l’évolution de la densité spectrale moyenne sur l’intervalle [2.5 ; 4.5]
mHz (après soustraction du niveau de bruit de photons), c’est à dire sur le domaine contenant l’énergie des
modes p de forte amplitude. Cette courbe est comparable à celle reportée sur la Figure 8 d’Appourchaux
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Figure 2.9 – Vitesse résiduelle obtenue par García et al. (2005) pour le PM2, avant et après le filtrage des
composantes de longue période.
Figure 2.10 – Vitesse résiduelle obtenue par Appourchaux et al. (2018) pour le PM1. L’échantillonnage est
ici de 1 point par jour. Les deux lignes verticales situent les changements de configuration opérationnelle.
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Figure 2.11 – Densité spectrale obtenue sur la série des vitesses résiduelles obtenue par Appourchaux et al.
(2018) pour le PM2. Un lissage permet de mieux estimer l’évolution du niveau moyen de bruit avec la
fréquence.
Figure 2.12 – Evolution du niveau moyen de la densité spectrale à haute fréquence, sur l’intervalle [8 ;
25] mHz, pour la série PM2 obtenue par Appourchaux et al. (2018). Les deux lignes verticales situent
les changements de configuration opérationnelle. La vitesse orbitale est tracée pour comparaison (unité
arbitraire).
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et al. (2018), où l’on peut noter également l’effet d’une correction instrumentale mal maîtrisée par García
et al. (2005). Sont tracées également les courbes obtenues par Nice et UCLA, sur les périodes où les séries
étaient disponibles. Les 3 courbes ont été translatées sur l’axe vertical, afin de mieux rendre compte des dif-
férences. La courbe de Nice est la plus monotone, ce qui était attendu, puisque l’hypothèse était justement
de minimiser la variation temporelle de l’énergie des modes de 5 minutes. Les 2 autres courbes montrent
des discontinuités aux 2 changements de la configuration instrumentale ; de plus, elles ont des variations
relativement similaires dans la configuration "ailes bleues", sans modulation claire avec la vitesse orbitale,
alors qu’en "ailes rouges", la modulation orbitale est très nette ET en opposition de phase entre elles : la
série de UCLA donne une variation en phase avec la vitesse orbitale alors que la série d’Appourchaux et al.
(2018) donne une variation en opposition de phase, ce qui est cohérent avec les résultats de García et al.
(2005). Cela nous incite à être très prudent sur l’interprétation et donc sur l’origine de cette modulation
orbitale : plus la position des points dans les ailes des raies solaires est près du cœur de la raie, plus l’altitude
de sondage s’élève en altitude et se rapproche de la chromosphère. Une modulation orbitale de l’énergie
des modes p pourrait donc être produite par une variation de leur amplitude avec l’altitude dans la pho-
tosphère. Dans ce cas, pourquoi ne l’observons nous pas aussi en ailes bleues ? Serait-ce simplement parce
que dans cette configuration, donc plus en profondeur, les modes ont une amplitude relativement constante
du fait, notamment, d’une densité photosphérique relativement constante sur l’échelle de hauteur sondée ?
Plusieurs études se sont attaquées aux propriétés des ondes dans la photosphère, dont Baudin et al. (2005)
à laquelle j’ai participé. Malheureusement, cette étude comparative des données GOLF, MDI/SOHO et du
réseau BiSON n’a pas permis de trancher de façon claire sur la variation des modes en altitude. Par contre,
les mesures effectuées par GOLF-NG, un prototype GOLF de nouvelle génération, semblent confirmer une
augmentation des modes p avec l’altitude (Turck-Chièze et al. 2012), ce qui va dans le sens contraire à nos
résultats dans la configuration ailes rouges... Voilà donc encore une interprétation à approfondir ! A noter,
tout de même, la variation d’amplitude à long terme, liée à une modulation connue de l’amplitude des modes
p de 5 minutes par le cycle magnétique solaire de 11 ans ; cette modulation est observée dans les autres jeux
de données héliosismiques.
La Figure 2.14 montre l’évolution d’un indicateur du rapport signal/bruit constitué du rapport des 2
niveaux moyens de densité spectrale précédents (autour des modes de 5 minutes et à haute fréquence). La
Figure 2.11 montre qu’il y a probablement une petite composante de bruit due à la granulation solaire dans
l’intervalle des modes de 5 minutes, mais nous considérons ici que le bruit de photons domine. De plus, nous
utilisons l’énergie spectrale moyenne de l’enveloppe des modes p, alors que les modes ont une largeur fine par
rapport à cette enveloppe. Il ne s’agit donc ici que de tracer l’évolution d’un estimateur simplifié mais dont
l’évolution me semble pertinente. La décroissance du rapport signal/bruit suit une forme quasi-exponentielle,
sur laquelle se superpose la modulation orbitale, certes plus nette en "ailes bleues", mais présente dans les
2 configurations. La modulation du rapport est en antiphase avec la vitesse orbitale en "ailes bleues" et en
phase en "ailes rouges", ce qui pourrait se résumer par "nous observons un rapport signal/bruit des modes p
de 5 minutes plus élevé avec l’altitude, mais comme expliqué un peu plus haut, il nous faut rester prudents
sur l’interprétation précise de cette conclusion, en termes de propriétés des couches solaires". Il faut noter ici
que toutes les autres séries de vitesses résiduelles montrent une évolution identique, sur la durée totale.
Il est aussi intéressant de suivre l’évolution du niveau de bruit dû aux cellules convectives, ce qui est
illustré ici pour 2 régions du spectre : 1) [0.9 ; 1.2] mHz, i.e. là où les modes p sont à la limite du bruit et sont
difficilement détectables, et 2) [0.2 ; 0.4] mHz, i.e. là où sont attendus les modes de gravité de plus grande
fréquence, donc là où le bruit solaire leur est le plus favorable. La Figure 2.15 représente l’évolution relative
au premier intervalle, pour les séries d’Appourchaux et al. (2018) issues des 2 photomultiplicateurs. Outre
une petite modulation orbitale qui serait cohérente avec un bruit est plus élevé pour les mesures dans les
couches les plus profondes, nous observons une relative stabilité sauf au début de 2010 pour le PM1 et au
début de 2014 pour le PM2. Dans les 2 cas, le bruit semble "exploser" pour gagner un facteur 3 en 1 an, rester
très élevé pendant environ 1 an, avant de se relaxer sur plusieurs années, sans jamais revenir à son niveau de
départ. Les causes de ces comportements éruptifs très semblables ne sont pas identifiées. Serait-ce l’effet d’une
particule de haute énergie qui impacte certains sous-systèmes de temps en temps ? Il faudrait rechercher la
trace d’événements particuliers dans la télémesure autour de ces 2 moments des opérations. Le 6 mars 2014,
nous avons procédé à un réajustement de l’alimentation haute tension des 2 PMs, ce qui pourrait constituer
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Figure 2.13 – Evolution du niveau moyen de la densité spectrale sur l’intervalle [2.5 ; 4.5] mHz, pour la
série PM2 obtenue par Appourchaux et al. (2018) (noir). Le niveau de bruit à haute fréquence est soustrait.
Même chose pour les séries de Nice (rouge) et UCLA (bleu). La vitesse orbitale est tracée pour comparaison
(unité arbitraire).
Figure 2.14 – Estimation de l’évolution du signal/bruit pour les modes de 5 minutes, en ne considérant que
le bruit de photons (série PM2 obtenue par Appourchaux et al. (2018)). La vitesse orbitale est tracée avec
2 échelles différentes pour aider à la comparaison (unité arbitraire).
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Figure 2.15 – Evolution du niveau moyen de la densité spectrale sur l’intervalle [0.9 ; 1.2] mHz, pour les
séries PM2 (noir) et PM1 (rouge) obtenues par Appourchaux et al. (2018). Le niveau de bruit à haute
fréquence est soustrait. La vitesse orbitale est tracée pour comparaison (unité arbitraire).
une piste de réflexion, mais début 2010, nous n’avions procédé à aucun réajustement de la haute tension...
Les courbes relatives aux 3 autres séries de vitesses résiduelles montrent la même évolution, même si une fois
encore, la modulation orbitale est bien plus atténuée pour la série de Nice. Il peut être intéressant de compa-
rer le niveau de bruit dans cette région à celui du bruit de photons, ce qui est illustré par la Figure 2.16. Le
vieillissement de l’instrument amène le bruit de photons à la hauteur de celui dû à la granulation solaire au
bout de 10 ou 11 ans, alors qu’il était inférieur d’un facteur 3 à 4 à l’origine. Cela implique un besoin d’utiliser
des séries de plus en plus longues afin d’espérer détecter les modes p de cette région avec robustesse. Pour
le deuxième intervalle de fréquence ([0.2 ; 0.4] mHz), nous obtenons les mêmes caractéristiques, sauf pour
la comparaison avec le bruit de photons. Ce dernier reste toujours bien inférieur au niveau du bruit convectif.
Afin de visualiser l’effet du vieillissement instrumental sur la détection des modes p, j’ai effectué des
comparaisons de densités spectrales prises au début et à la fin des 22 ans d’observation, avec différentes ré-
solutions spectrales. La Figure 2.17 permet de comparer un spectre de basse résolution en fréquence, obtenu
soit sur les 10 premiers soit sur les 10 derniers jours d’observation de GOLF. L’augmentation du bruit de
fond rend bien plus délicate la détection des modes vers 2 mHz, et au-dessus de 4.5 mHz. A noter que les
modes de 5 minutes peuvent avoir des amplitudes différentes sur les 2 périodes d’observation, selon leur ex-
citation du moment, leur durée de vie étant de quelques jours seulement. La Figure 2.18 permet de regarder
plus en détails. La résolution spectrale est maintenant excellente et correspond à une observation de 1 an.
Les courbes sont lissées en fréquence afin de mieux appréhender les niveaux moyens du bruit. La première
année d’observation permet de détecter des modes p jusqu’à environ 1.5 mHz ; vers les hautes fréquences, les
modes sont détectables au-delà de la fréquence de coupure de 5.5 mHz (modes p en dessous et pseudo-modes
au-dessus). La courbe relative à la dernière année d’observation confirme l’effet de la remontée significative
du niveau de bruit de photons, avec notamment sa prédominance par rapport au bruit solaire à partir de 1
mHz environ. L’oscillation caractéristique des pseudo-modes est quelque peu masquée, et au-dessous de 1.9
mHz, la détection robuste des modes demande un traitement plus poussé.
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Figure 2.16 – Rapport du niveau moyen du bruit de convection (intervalle [0.9 ; 1.2] mHz) sur celui du bruit
de photons (intervalle [8 ; 25] mHz) , pour les séries PM2 (noir) et PM1 (rouge) obtenues par Appourchaux
et al. (2018).
Figure 2.17 – Densité spectrale de la moyenne des 2 séries PM1 et PM2 obtenues par Appourchaux et al.
(2018), calculées sur les 10 premiers jours d’observation (haut) et sur les 10 derniers (bas).
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Figure 2.18 – Densité spectrale de la moyenne des 2 séries PM1 et PM2 obtenues par Appourchaux et al.
(2018), calculées sur la première année d’observation (noir) et sur la dernière (rouge).
Avant de conclure sur cette section, je dois signaler ici un fait qui m’avait rendu très critique vis à vis
de la méthode utilisée par les collègues de UCLA : quand je traçais la différence entre 2 versions différentes
de la série (qui correspondaient à une durée d’observation différente), sur la partie d’observation commune,
je trouvais une magnifique fonction lisse avec des valeurs atteignant les 20 m/s (à comparer aux ± 2 ou 3
m/s typiques des paquets d’ondes des oscillations de 5 minutes) ! Cette fonction ressemblait à un polynôme
de degré plus ou moins élevé selon la durée des séries, ce qui résultait d’une étape de filtrage des basses
fréquences avec un polynôme à phase variable. Cette étape m’était par conséquent parue très contestable
et non maîtrisée : lors de l’élaboration de nouvelles versions d’une série, sur une durée plus longue ou pas
d’ailleurs, on s’attend plutôt à des différences entre 2 versions consécutives qui s’atténuent avec le temps,
voire qui s’annulent sur la partie commune...
2.2.4 Structure interne
La détermination des fréquences propres doit être accompagnée de l’identification des modes, afin de pou-
voir traduire l’information véhiculée par les modes en termes de propriétés physiques du Soleil : structure et
dynamique interne. L’identification consiste à attribuer 3 nombres à chaque mode, ce qui les caractérisent
entièrement : le nombre de nœuds de vibration du mode propre sur la surface et selon le rayon de la cavité
dans laquelle le mode est confiné. Dans le cas du Soleil, cette identification ne pose plus aucun problème
depuis longtemps, du fait de notre degré de connaissance de l’étoile. Les observations de GOLF ont permis
d’identifier la plupart des modes acoustiques de bas degré spatial, i.e. se propageant jusque dans les couches
très profondes de l’étoile, en allant notamment vers les modes fondamentaux à basse fréquence (vers 0.3
mHz). Beaucoup de ces modes possèdent une information redondante du fait d’une superposition entre les
zones sondées par chacun des modes, mais la combinaison de l’information des modes permet une inversion
des propriétés physiques avec une résolution spatiale d’autant meilleure que le nombre de modes est élevé
et que ces derniers possèdent des cavités de propagation qui diffèrent. C’est la prise en compte de milliers
de modes détectés par GOLF et MDI à bord de SOHO qui a produit l’inversion de la rotation interne de la
Figure 2.1.
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Les propriétés des modes propres sont déterminées en ajustant un profil d’une forme particulière aux pics
détectés dans la densité spectrale de la série de vitesse résiduelle. J’ai participé à l’élaboration de tables de fré-
quence des modes p, notamment dans le cadre de la thèse de Sabrina Thiery qui a montré que le signal/bruit
élevé des données GOLF impliquait l’ajustement des pics par une formule asymétrique. L’asymétrie des
profils était prédite par certaines théories de l’excitation des modes acoustiques : elle résulte de l’interférence
entre des ondes provenant d’une même source mais ayant parcouru des chemins différents selon leur piégeage
dans la cavité de résonance acoustique (effet du type Fabry–Perot). La valeur de l’asymétrie dépend dans ce
cas de la profondeur des sources des ondes, et outre une meilleure détermination des fréquences propres, la
prise en compte de l’asymétrie permet aussi de mieux comprendre la physique des couches photosphériques.
Mais, l’analyse fine des biais et des incertitudes, réalisée par S. Thiery, ne laisse aucun doute sur la validité
des résultats. Cela a permis d’établir des corrections sur les propriétés des modes par rapport à une ana-
lyse classique utilisant des profils lorentziens (fréquence propre, largeur du profil, décalage rotationnel). Les
nouveaux résultats sont en meilleur accord avec les prédictions théoriques supposant l’excitation des modes
par la convection, la dispersion des valeurs avec le degré des modes étant significativement réduite (Thiery
et al. (2000) ; annexe B). Les modes détectés par GOLF se propagent très profondément dans le cœur solaire,
mais à eux seuls, ils n’offrent cependant pas une bonne résolution spatiale interne. L’inversion de la structure
radiale du Soleil nécessite donc les fréquences propres des modes de degré plus élevé, obtenues par exemple
à partir des données de MDI/SOHO. Or, si l’asymétrie est facilement détectable pour ces modes, l’analyse
quantitative fine des profils est par contre plus délicate que pour les bas degrés, du fait d’un spectre plus com-
plexe : les modes sont plus nombreux et certains ont des profils qui se chevauchent. S.Thiery a mis au point
une méthode permettant une analyse quantitative grâce à une sélection de modes selon plusieurs critères de
qualité spectrale. Le prix à payer est un temps de calcul plus long que dans le cas d’une analyse automatique
classique, ainsi qu’un nombre de modes pris en compte sensiblement réduit. Ce dernier point se traduit par
une baisse de la précision des résultats de l’inversion, mais cette baisse est particulièrement limitée étant
donné la redondance de l’information véhiculée par les modes de degré intermédiaire. Ces travaux nous ont
permis d’effectuer la première inversion cohérente prenant en compte l’asymétrie des profils spectraux, grâce
à un code d’inversion aimablement fourni par un collaborateur de l’Institut d’Astrophysique des Canaries.
Les résultats montrent que la prise en compte de l’asymétrie ne modifie pas sensiblement la détermination
de la vitesse du son. Cela a permis de valider sur le domaine étudié (rayon < 0.7 R ) les études antérieures
concernant la structure acoustique interne du Soleil. L’association GOLF et MDI a confirmé son efficacité
en permettant d’étendre l’extraction des profils de la vitesse du son et la densité interne de 0.99 R jusqu’à
0.06 R avec une précision meilleure que 10−4 (Turck-Chièze et al. 2001). L’information associée à ces profils,
et de façon plus générale, l’information sismique du Soleil, permet de construire un modèle de l’étoile qualifié
justement de "sismique". A partir du modèle standard du Soleil, le modèle "sismique" est obtenu en ajustant
divers processus microscopiques et macroscopiques (réactions nucléaires, équations d’état, opacités, diffusion
gravitationnelle, turbulence,...), afin de minimiser les différences entre ce qui est prédit par le modèle et les
propriétés sismiques observées. Le succès le plus remarquable, comme je l’ai déjà écrit en introduction de ce
document, est l’accord enfin réalisé entre la prédiction et l’observation des neutrinos solaires (Turck-Chièze
& Couvidat 2011).
Les propriétés sismiques du Soleil permettent aussi d’étudier le cycle magnétique de 11 ans, grâce aux
modes p de fréquence supérieure à 1.6 mHz, sensibles à la variabilité magnétique de surface. La cyclicité des
variations des fréquences acoustiques a révélé que l’activité magnétique était toujours présente à l’intérieur
du Soleil et que le cycle de 11 ans ne s’était pas arrêté au dernier minimum du cycle 23, alors que ce dernier
fut exceptionnellement long avec très peu d’activité de surface (Salabert et al. 2015). Au-delà de la propriété
d’augmentation globale des fréquences propres avec le cycle, les sensibilités magnétiques spécifiques aux dif-
férents types de modes reflètent la géométrie du champ magnétique et son évolution. Ainsi, une oscillation
quasi-biennale, observée dans le décalage fréquentiel des modes, suggère l’existence d’une deuxième dynamo
localisée plus profondément que la dynamo responsable du cycle de 11 ans (Fletcher et al. 2010). Person-
nellement, dans le cadre de la thèse de Sabrina Thiery, puis de celle de Jérémie Lochard (co-encadrement
avec Marie-Jo Goupil, de l’Observatoire de Paris-Meudon), je me suis intéressé plus particulièrement à la
sensibilité magnétique des modes dont la propagation est perpendiculaire à l’équateur solaire (modes zo-
naux). Ces modes subissent des décalages, en moyenne, moindres que les autres modes, avec de surcroît, une
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dispersion non négligeable avec la fréquence. Si nous retrouvons bien l’évolution en fréquence moyenne du
comportement spécifique prédit par les études théoriques, nous obtenons une oscillation significative autour
de la courbe théorique, reflétant la dispersion précitée. Le modèle à l’origine des prédictions utilisées sup-
pose que la perturbation magnétique à l’origine des décalages des fréquences propres est située au voisinage
de la surface solaire. Notre travail montre que les phénomènes perturbateurs possèdent une géométrie plus
complexe. D’autres perturbations magnétiques situées plus en profondeur permettraient d’expliquer des va-
riations non monotones (selon la fréquence) des décalages des fréquences propres, de même que la dispersion
de ces fréquences pour une période donnée. Ainsi, une perturbation située à environ 0.98 R , et localisée
principalement à haute latitude, pourrait expliquer la dispersion des fréquences des modes zonaux que nous
avons obtenue sur la période d’observation précédant la perte provisoire de SOHO, i.e. en minimum d’activité
et au début de la phase montante du cycle solaire (Lochard & Boumier 2004; Lochard 2005). Les premiers
résultats sur les années qui ont suivi le sauvetage de SOHO ont dévoilé une situation différente de celle
relative à la première période. Ce fait n’est pas très surprenant puisqu’en maximum d’activité solaire, la
distribution des champs magnétiques est fort différente de celle en soleil calme, mais nous n’avons pas appro-
fondi l’analyse, du fait des priorités données à l’époque à la préparation de la mission CoRoT. Fort de nos
deux cycles solaires d’observation, il serait légitime de reprendre cette étude sur la totalité des observations
afin de vérifier notre première interprétation et le cas échéant aller plus loin dans ses implications en termes
de topologie magnétique.
Et au niveau du cœur du Soleil, où en sommes-nous ? Quid de la détection de ces fameux modes de gra-
vité, ou modes g ? De multiples études ont été menées afin de détecter les modes individuellement, mais sans
évidence robuste que les pics détectés soient réellement la signature de modes g (e.g. Gabriel et al. (2002);
García et al. (2010)). Des analyses plus complexes ont été réalisées dans l’objectif d’une détection collective
des modes, tirant profit de propriétés asymptotiques attendues pour la période des différents harmoniques
des modes g. Deux études différentes ont donné lieu à des publications que l’on pourrait qualifier de référence,
réalisées à 10 ans d’intervalle (García et al. 2007; Fossat et al. 2017). Les méthodes utilisées sont différentes,
la première étant fondée sur l’équidistance asymptotique en période des modes g, avec une recherche dans
le domaine fréquentiel [0.025 ; 0.14] mHz. La deuxième méthode est indirecte et fondée sur une signature
des modes g dans le spectre des modes p de 5 minutes : la technique de détection nous a été présentée par
Eric Fossat (OCA), Co-I historique de GOLF. Le principe repose sur le fait que la propagation des modes
p est perturbée par les déformations du cœur engendrées par les modes g. Il s’agit alors de rechercher une
signature de ces derniers dans les profils spectraux des modes p qui eux, bénéficient d’un rapport signal sur
bruit très élevé. Pour visualiser la déformation spectrale recherchée, c’est comme si les modes g jouaient de
l’accordéon avec le spectre des modes p, modifiant la distance entre les harmoniques de façon périodique.
L’échantillonnage de la méthode permet d’étudier les modes de très basse fréquence : [0.006 ; 0.035] mHz,
encore plus dans le régime asymptotique que dans le cas de García et al. (2007). Les 2 études ont annoncé la
détection collective de modes dipolaires et quadrupolaires, témoignant d’une rotation relativement rapide du
cœur du Soleil : entre 3 et 5 fois la rotation rigide de la zone radiative pour García et al. (2007) et 3.8± 0.1
pour Fossat et al. (2017). Ces deux estimations semblent compatibles, étant donné la faible précision de l’un
des résultats, mais les travaux postérieurs de García et al. (2011) favorisaient une rotation significativement
plus élevée que celle de Fossat et al. (2017), avec un facteur estimé à 4.5 au lieu de 3.8. J’ai participé avec
intérêt aux travaux de Fossat et al. (2017), ayant été convaincu de la pertinence de l’interprétation dès
lors que nous retrouvions les mêmes résultats sur deux sous-séries temporelles indépendantes, et sur deux
domaines spectraux indépendants. Pour cette raison, je me permets de mettre ce papier en annexe C du pré-
sent document. Un telle rotation du cœur du Soleil ouvre des perspectives de travaux théoriques et d’analyse
de données très intéressants. Il s’agit probablement d’une relique de la rotation solaire quand il était bien
plus jeune, possiblement dans sa phase de contraction. Cette vitesse de rotation n’est pour le moment pas
expliqué par les modèles décrivant simplement une évolution du transfert du moment angulaire au cours de
la vie de l’étoile (Turck-Chièze et al. 2010). D’autres mécanismes doivent être invoqués, comme par exemple
le freinage de la rotation par la présence d’un champ magnétique profond, mais il semble que le freinage soit
toujours excessif compte tenu des contraintes sur la rotation initiale du Soleil (Eggenberger 2013). Cela n’est,
bien sûr, pas une preuve que nos résultats sur la rotation interne sont erronés, et ce d’autant plus que pour
le moment, aucun modèle n’explique la rotation rigide de la zone radiative du Soleil... Dans la continuité des
travaux de Fossat et al. (2017), d’autres modes ont été annoncés par Fossat & Schmider (2018), montrant
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des corrélations avec des modèles de modes de gravité impressionnantes. Cependant, à l’heure actuelle, il n’y
a pas de consensus sur l’interprétation des résultats de toutes ces études sur les modes g. Broomhall et al.
(2010) n’ont pas retrouvé les résultats de García et al. (2007) avec une analyse statistique bayésienne poussée,
et Schunker et al. (2018) ont montré que les résultats de Fossat et al. (2017) n’étaient pas robustes vis à
vis de plusieurs paramètres, comme par exemple, l’heure précise du démarrage de la série temporelle... Pour
enfoncer le clou, T. Appourchaux et T. Corbard viennent de publier un papier contestant la signification des
corrélations publiées par Fossat & Schmider (2018).
Alors, la fin de la longue controverse sur l’identification des modes g est-elle pour demain ou est-elle à
nouveau reportée à plus long terme, avec des analyses complètement différentes, voire avec des principes
d’observation novateurs ? L’imagination ne manque pas pour tester toutes les signatures possibles des modes
g, y compris avec des expériences de physique fondamentale proposées à l’Agence spatiale européenne (Burs-
ton et al. 2008; Appourchaux et al. 2009). L’interféromètre LISA pourrait même être mis à contribution
pour cela, comme l’ont proposé, il y a 10 ans déjà, Polnarev et al. (2009). Quoiqu’il en soit, Cela a donné
lieu à de riches discussions animées lors du colloque SOHO-29 de novembre 2018, à l’issue duquel de nou-
veaux travaux sur les données de toutes les expériences d’héliosismologie ont été décidés, afin de conclure
sur l’interprétation des résultats déjà publiés.
2.3 Sismologie avec PICARD
Le projet PICARD a été proposé au CNES dans le cadre de la filière "microsatellite", avec pour objectif
la mesure du diamètre du Soleil et sa corrélation éventuelle avec l’irradiance solaire au cours du cycle de
11 ans (Damé et al. 1999). Au photomètre imageur SODISM 2 fonctionnant séquentiellement dans plusieurs
longueurs d’onde du domaine visible, s’associent plusieurs radiomètres qui complètent ainsi la charge utile
pour les mesures d’irradiance spectrales et de l’irradiance solaire totale. Pour les sismologues, il s’agissait
de saisir une opportunité d’ouvrir une voie alternative à la détection des modes de gravité, en testant un
mécanisme d’amplification de la visibilité des modes au limbe solaire. Très vite accepté (au début des années
2000), le projet fut ensuite soumis à un long périple, avec gel, dégel, changement de technologie et donc de
longueur d’onde, changement de responsable scientifique (PI), et il fut vraiment très difficile de travailler
dans de bonnes conditions. Je suis néanmoins resté Co-I et membre du Comité scientifique pendant toute la
durée du projet. PICARD a été lancé le 15 juin 2010, et a été maintenu en opérations pendant 3 ans.
2.3.1 Spécifications, développement
Spécifications
Je fus vite rejoint dans cette aventure par plusieurs collègues sismologues dont B. Gelly, F.-X. Schmider
et T. Corbard (OCA), et T. Appourchaux (à l’ESA-ESTEC à l’époque), et nous avons réussi à élargir nos
objectifs scientifiques en optimisant le programme d’observation avec résolution spatiale sur le disque solaire
entier (macro-pixels). L’objectif était ici de réaliser une inversion de la structure et de la rotation solaires
internes. Il ne fut pas trivial de combiner nos besoins avec ceux liés aux mesures du rayon solaire à diffé-
rentes longueurs d’onde, mais après quelques itérations avec le groupe projet, nous sommes parvenus à une
répartition des contraintes satisfaisante et réalisable. Nos spécifications scientifiques pour le programme de
sismologie ont ainsi été validées par le LATMOS (laboratoire PI) et par le CNES.
Sur un plan plus strictement personnel, j’ai accordé une attention particulière à la numérisation du signal
au limbe solaire. Si l’on raisonnait uniquement sur l’amplitude du signal temporel associé aux modes que
l’on espère détecter, on pourrait conclure à la nécessité d’un nombre de bits très élevé pour le convertisseur
analogique-numérique. Notamment, dans le cas d’un convertisseur de 16 bits (cas nominal pour PICARD),
une oscillation sinusoïdale pure de 10 ppm d’amplitude serait "bloquée" sur 1 ou 2 pas de codage, alors
qu’une oscillation d’amplitude 1 ppm serait, sauf cas exceptionnel et très peu probable, filtrée totalement, ne
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laissant apparaître que sa valeur moyenne. Une fois n’est pas coutume, la présence de bruit dans le signal va
heureusement nous aider à franchir le pas, et même plusieurs pas à la fois. . . L’analyse en terme de densité
spectrale nous permet ici de raisonner directement en terme de niveau de détectabilité du signal. La clé du
résultat réside dans le fait que le filtrage résiduel du signal par sa numérisation n’est pas uniquement déter-
miné par les composantes du bruit ayant les mêmes fréquences que le signal (effets de non linéarité). Mes
analyses ont montré que pour les faibles signaux recherchés, une numérisation sur au minimum 14 bits est
nécessaire pour éviter l’apparition de pic parasites et pour limiter fortement la perturbation de l’amplitude
du signal. Au moment où la stabilité requise de l’électronique d’acquisition était remise en question, avec
pour conséquence éventuelle une réduction du nombre de bits effectifs des convertisseurs, cette analyse a
permis de préciser la spécification de ces composants.
J’ai aussi accordé une attention particulière à la précision de datation des mesures, de même qu’à la
précision induite par l’obturateur de prise de vue. J’ai simulé les différentes sources de perturbation à l’aide
des données empiriques enregistrées sur les prototypes instrumentaux, et ai pu vérifier que les performances
atteintes par l’obturateur satisfaisaient bien nos spécifications. C’était un des points critiques sur lequel nous
avions insisté dès le début du projet, connaissant les performances limitées de l’obturateur de l’instrument
MDI à bord de SOHO. Quant à la datation, j’ai aussi vérifié que nous ne serions pas pénalisés par l’utilisation
du TUC (temps universel coordonné) au lieu du TAI (temps atomique international) dont nous aurions aimé
bénéficier.
J’ai de plus étudié l’impact de la séquence opérationnelle sur la fenêtre spectrale, différents modes de
prises de vue ou d’étalonnage se succédant régulièrement. L’altitude du satellite ayant été revue à la baisse,
en conséquence d’un accord européen qui impose une déorbitation (rentrée atmosphérique) au bout de 25
ans maximum, il était essentiel de vérifier que l’augmentation conséquente de la durée des éclipses ne fera
pas tomber le cycle utile trop bas. J’ai calculé que la combinaison des perturbations (éclipses orbitales,
étalonnage stellaire, etc) conduira à un cycle utile de 93% environ pour les mesures au limbe solaire, avec
une signature spectrale qui reste dans nos spécifications.
Préparation scientifique et recette en vol
Sur le plan de l’organisation scientifique du projet, j’ai œuvré, avec quelques autres Co-I, pour la consti-
tution d’un Comité scientifique de PICARD, ce qui s’est finalement concrétisé en 2007. Dans le but de
préparer au mieux l’exploitation scientifique de la mission, et avec l’accord du thématicien solaire du CNES,
T. Corbard et moi-même avons lancé début 2009, un Appel à Intention à la communauté de sismologie
solaire internationale. Nous avons reçu plusieurs réponses de propositions de collaboration, que nous avons
soumises au Comité scientifique de PICARD. Le PI de l’époque, dont le nom importe peu, a alors refusé
toute idée de collaboration avec l’extérieur, jusqu’à un hypothétique appel d’offre officiel après la phase de
recette en vol ! Sans le soutien du thématicien du CNES devenu subitement aphone, notre présent appel est
tombé à l’eau. Nos collègues de la mission américaine SDO (Solar Dynamics Observatory) avec lesquels nous
avions entamé une collaboration en vue d’une analyse conjointe de nos données respectives, ont certaine-
ment apprécié autant que nous. . . Les droits et les devoirs des Co-Is n’étant même pas encore définis à cette
époque, nous avons alors insisté pour qu’un document fût rédigé au plus vite. Cela faisait plusieurs mois que
j’avais proposé un tel document au CNES et au PI, sans que les choses aient avancé le moins du monde. Il
aura finalement fallu 6 mois supplémentaires pour arriver à un document validé, même si in fine, je n’ai pas
souvenir que ce document ait été un jour utile...
Avec Thierry Corbard et Abdenour Irbah (LATMOS), j’ai participé à la définition des niveaux des don-
nées et des algorithmes de traitement, dont les versions finales ont été intégrées au centre de mission (CMS-P,
Belgique), et/ou dans les laboratoires, en fonction de leur objectif opérationnel. Du fait d’accords au niveau
de la politique spatiale entre la Belgique et la France, l’archivage des données était, dans une première phase,
de la responsabilité du centre B.USOC 3 situé à Bruxelles. Environ 1 an après la fin des opérations, cette
responsabilité fut transférée au centre MEDOC de l’IAS, avec un objectif de pérennité. Comme il était prévu,
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j’ai alors pu revêtir la casquette de responsable de l’archivage et de la mise à disposition des données à la com-
munauté. Je développerai cet aspect du travail de recherche au chapitre 4. La recette en vol des instruments
fut particulièrement longue du fait des multiples modes de fonctionnement à tester, et du fait que l’orbite
terrestre à relativement basse altitude nous impose des contraintes supplémentaires, telles que les passages
dans l’anomalie sud-atlantique (SAA). Avec Patrice Journoud (un CDD sous ma responsabilité) à l’IAS, et
en collaboration avec T. Corbard et D. Salabert à l’OCA, j’ai axé mes premières analyses sur un indicateur
de photométrie donné par le flux intégré sur tous les macro-pixels. Outre les points aberrants chroniques
attendus lors des passages en SAA, nous observons malheureusement plusieurs familles de points dont la
photométrie dépend du type de mesure réalisé lors de la prise de vue qui précède. Nous avons tout d’abord
incriminé un effet de rémanence à la lecture du CCD, mais une séquence d’observations dédiées a montré qu’il
s’agissait plus probablement d’un effet transitoire lié au fait que le système n’a pas le temps de se stabiliser
entre 2 mesures de longueurs d’onde différentes. Nous avons donc mis au point une méthode de correction
de gain empirique, ce qui suffit à nos analyses, mais ce qui ne fut pas totalement satisfaisant puisque nous
n’avons jamais eu confirmation de la nature de l’effet physique sous-jacent. Ces corrections nous ont permis
d’obtenir les résultats de sismologie publiés par Corbard et al. (2013) (papier reproduit à la section suivante).
Avec T. Appourchaux, j’ai assuré le co-encadrement des travaux de Catherine Grec (boursière post-
doctoral du CNES). C. Grec a travaillé d’une part sur les calculs de visibilité des modes de gravité observés
au limbe solaire, et d’autre part, sur l’analyse des premières données obtenues pendant la recette en vol de
l’instrument. L’observation sur une couronne au limbe solaire implique que les modes propres ne peuvent
pas être obtenus par une "simple" décomposition en harmoniques sphériques. En corollaire, les matrices de
pollution des modes entre eux (matrices de fuite) ne sont pas celles classiquement utilisées en observation du
disque solaire entier. Les calculs des matrices de fuite se sont finalement révélés très compliqués, ce qui n’a
pas empêché T. Appourchaux et Arthur Nunge, stagiaire de Master de Mathématiques, de faire des progrès
analytiques sur la transformation des harmoniques le long du limbe. L’exploitation concrète des observations
au limbe n’a pas permis de détecter la signature des modes de bas degré spatial (dans l’objectif de détection
de modes de gravité), mais nous avons cependant détecté la présence des modes de pression de degré spatial
intermédiaire (Corbard et al. 2013).
2.3.2 Résultats
Même si in fine, la mission ne fut pas optimisée pour la sismologie (orbite basse ; séquences en lon-
gueur d’onde), elle nous a permis de retrouver pas mal de résultats concernant la zone convective : rotation
différentielle, gradient abrupt au niveau de la tachocline, résultats obtenus pour la première fois avec un
instrument 100% français (la nationalité n’est cependant aucunement un critère scientifique). Nous avons
vérifié expérimentalement la prédiction d’une amplification de l’amplitude des modes de pression tout près
du limbe solaire, ce qui confirme l’intérêt d’approfondir cette approche avec un projet réellement optimisé
pour des mesures de sismologie (meilleurs échantillonnages temporels et spatiaux). Au niveau de la mission
globale, grâce à un mode d’opération dédié, PICARD a obtenu des mesures d’aplatissement de la sphère
solaire avec une précision égale à celle obtenue par les missions plus ambitieuses MDI/SOHO et HMI/SDO,
et ce à plusieurs longueurs d’onde (étude dirigée par nos collègues du LATMOS). La valeur obtenue par
SODISM/PICARD à 535 nm est de 8.4 ± 0.3 mas (millisecondes d’arc) ; elle est cohérente
avec les mesures spectroscopiques (RHESSI), mais remet en cause la valeur obtenue par HMI
(7.2 ± 0.5 mas). A noter que ni HMI, ni SODISM ne montre de variabilité de l’aplatissement
avec l’activité solaire (Irbah et al. 2014; Meftah et al. 2015).
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Abstract. PICARD is a CNES micro-satellite launched in June 2010 [17]. Its main goal is
to measure the solar shape, total and spectral irradiance during the ascending phase of the
activity cycle. The SODISM telescope onboard PICARD also allows us to conduct a program
for helioseismology in intensity at 535.7 nm [5]. One-minute cadence low-resolution full images
are available for a so-called medium-l program, and high-resolution images of the limb recorded
every 2 minutes are used to study mode amplification near the limb in the perspective of g-mode
search. First analyses and results from these two programs are presented here.
1. Medium-l program in intensity
Full continuum images at 535.7 nm (bandwidth 0.5 nm) are recorded by SODISM [8] every
minute with a spatial resolution of about 1 square arcsecond on a 20482 CCD. For telemetry
reasons, these images are downgraded to 2562 pixels (about 8x8 arcsecond) by a simple
onboard binning before being transmitted to ground. We have analyzed a dataset covering 209
consecutive days (2011/04/16-2011/11/10 ) with a duty cycle of 74.4%. The gaps are mostly
due to interruptions for the other PICARD program (astrometric measurements at different
wavelengths) and to the crossing of the South Atlantic Anomaly, which is the location of transient
signals generated by trapped protons exposing low-altitude, Sun-synchronous orbiting satellites,
like PICARD, to strong radiations.
Figure 1 (top) shows the l-ν diagram obtained from this 209-day dataset for angular degree
up to l=300. As expected from the instrumental resolution, a spatial aliasing for spherical
harmonics above l=200 is present. We can also see a temporal aliasing for frequencies above 4.5
mHz. This is the signature of a spurious cycle in the 2-min sampling slots corresponding to the
astrometric program sequences. Figure 1 (bottom) illustrates a m-ν diagram for l=90 clearly
showing the S-shape signature of the differential rotation. Figure 2 shows the mode parameters
modelled using the asymmetrical line profile formula of Nigam and Kosovichev [10] and fitted
using a Maximum Likelihood Estimator minimization [1, 7]. For a given mode (n,l), the 2l+1
m-components of the multiplets are fitted simultaneously using an expansion on orthogonal
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Figure 1. Top: l-ν diagram
from 209-day PICARD observa-
tions. The fitted modes are shown
by the green dots. Bottom: m-ν
diagram for l=90 and radial orders
n=7 (left) and n=8 (right). The l-
leaks from l=90±3 are clearly seen.
Figure 2. Fitted mode parameters: amplitude (upper
left), linewidth (upper right), peak asymmetry (lower
left), and a3 splitting coefficients (lower right). The red
line is a fit of SODISM positive asymmetries in intensity,
while the green line shows the negative asymmetries
obtained from the SOHO/GOLF velocity signal.
polynomials [12] with up to 9 so-called a-coefficients. The l and m mode leakages are included
in the fitting process. Positive peak asymmetries are obtained as expected from previous analyses
of intensity signal. The a3 splitting coefficients plotted as a function of the mode turning point
proxy ν/L, where L =
√
l(l + 1), exhibit a gradient which is a typical signature of the solar
tachocline. Improvements of the peak-fitting process are currently underway. We need for
instance to better model all the components of the leakage matrix in order to fit higher angular
degrees.
Figure 3. Symmetric part of
the internal solar rotation rate
with respect to the equator. Iso-
contours are shown every 10 nHz
from 300 nHz up to 480 nHz.
This was obtained by inverting
the frequency splittings estimated
from PICARD/SODISM intensity
images over the period from April
16 to November 10 2011. The
solution below 0.3R⊙ is poorly
constrained by the data and is not
shown.
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Figure 3 shows a Regularized Least-Square (RLS) inversion [6] of the measured rotational
splittings of 769 modes from l=1 to l=99. The steep gradient of the tachocline at the base of
the convection zone around 0.7 R⊙ is clearly seen. The inferred rotation rate is similar to the
one previously obtained from velocity data [6, 11]: a radial gradient is obtained close to the
surface followed by a latitudinal differential rotation persisting through the whole convection
zone. The radiative interior is roughly rigid at a rate of 435± 5 nHz which corresponds to the
surface rate for latitudes between 30 and 40 degrees. Finally, we note that a local maxima is
found close to the equator near 0.95R⊙. These preliminary results are very encouraging. We are
currently working in order to extend the peak-fitting analysis towards higher l and to increase
the number of fitted a-coefficients thus improving the resolution of our inversion. The reversal
of peak asymmetry observed between velocity and intensity power spectra is linked to the effect
of a background component correlated to the modes [9]. The complete two years of PICARD
observations available to date should then be used to confront the details of internal rotation
studies obtained using simultaneous velocity and intensity data from SDO/HMI or GONG. By
fitting intensity, velocity, their phase difference and coherence signals simultaneously, we hope
to nail down systematics in either observables and better understand the correlated background
noise [14, 4]. This will help to better interpret the fitted frequencies and frequency splittings in
terms of internal structure and dynamics.
2. Limb seismology
Every 2 minutes, the full resolution of PICARD/SODISM images are kept in an annulus of
22 pixels around the solar limb (increased to 31 pixels since April 2012). In April 2011 and
April 2012, 3 consecutive days were dedicated to helioseismic measurements at 535.7 nm without
interruption for the other PICARD objectives. These datasets with a duty cycle above 95% have
been used in order to study the expected mode amplification at the extreme limb [2, 16, 15].
Intensity data from SOHO/MDI and SDO/HMI were also used for comparison.
Figure 4. Classical spherical harmonic transform of full images (l-ν diagram ) (left) and limb
transform of limb pixels (l′-ν diagram) (right). The theoretical n=6 ridge is indicated by a
dashed line for both cases clearly showing a frequency shift between the two diagrams.
In order to analyse the limb signal, we calculated the Fourier transform eil
′ρ along the limb
using the polar coordinates, where ρ=1 at the disk center and ρ=0 at the limb. Figure 4 shows
the comparison between the l-ν diagram obtained from a classical spherical harmonic transform
of full images (left) and the l′-ν diagram (right) resulting from the limb transform as described
above. A frequency shift between ridges of the same radial order is clearly seen. We carried out
simulations in order to understand this shift and the link between the two diagrams [3]. For a
given l′, it can be shown that the limb response are non zero for value of l higher than l′. Since the
mode frequencies increase with the degree, the leaks will appear at higher frequencies than the
original anticipated frequency. The leaks will then appear as an asymmetry at higher frequency
with a decreasing amplitude when l increases. This is indeed what is shown in Figure 5, where
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Figure 5. Comparison between observed and simulated profiles. On the left panels, the
black lines are ridges in SOHO/MDI l-ν diagrams while the green lines are ridges in the
PICARD/SODISM (top) and SOHO/MDI (bottom) l′-ν diagrams. The two panels on the
right show the simulated profiles for both the l-ν (black) and l′-ν (green) diagrams which are
also shown with an appropriate scalling on the left panels as the red and blue lines respectively.
the observed ridge profiles obtained from PICARD/SODISM and SOHO/MDI intensity data
are compared to the simulated profiles. From these simulations, we are able to understand:
• why the peak in the l′-ν diagram is shifted with l (the shift with the original l-ν ridge
increases as l increases);
• why the peak gets closer to the original ridge as we get closer to the limb;
• why the l′-ν ridge leaks towards higher frequencies.
Figure 6 (left) shows that the energy in the p-mode range peaks at the extreme limb, as
was already seen using MDI intensity images [15] or the guiding pixels of SOHO/LOI [2]. If
we normalize this by a proxy of the noise level obtained by integrating the energy in the low-
frequency band (right panel), we can see that we effectively have an amplification of the signal-
to-noise ratio at the extreme limb for the three instruments. This peak is however slightly shifted
inward for SODISM. This may be an instrumental effect but this needs further investigations.
3. Conclusions
The first helioseismic analyses of SODISM full-continuum images have been carried out for both
the medium-l and limb programs. We fitted mode parameters for a wide range of eigenmodes.
The fitted peak asymmetries and frequency splittings are consistent with what is known from
previous studies. We performed a first inversion of the rotational splittings and infered the
internal rotation rate down to the radiative zone. The steep gradient of the tachocline is clearly
seen at the base of the convection zone. The signature of p-modes can also be observed in limb
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Figure 6. Left: spectral energy level integrated in several frequency ranges of the 5-min
oscillations envelope. Right: energy of the 5-min envelope normalized by the low frequency
energy, for SODISM, SOHO/MDI and SDO/HMI. As far as SODISM is concerned, the
amplification curve is displaced toward the inner part of the limb. This could be due to an
instrumental effect not well taken into account in the data reduction pipeline. Note the narrower
profile in the case of HMI, consequence of a better PSF.
data and a signal amplification was detected at the extreme limb. By computing the response of
any mode to the limb transform, we explain most of the features of the power spectra observed
at the limb when compared to spectra built using full images. However, we have to face strong
instrumental and orbital effects that affect both the photometric signal and the geometry of the
solar images. We know from the past that our capacity in assessing the reliability of the details
of many features analyzed using helioseismology (tachocline shape, polar jet, meridional flows,
surface effects for structure inversions, etc. see e.g. [13]) greatly benefit from the cross-analysis
made using different instruments (e.g. GONG and SOHO/MDI). We are therefore still working
on improving our calibration procedure and we hope that PICARD will be extended at least
one year in order to gather more intensity data that can be compared and cross-calibrated with
SDO/HMI intensity and velocity images.
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Chapitre 3
Sismologie avec CoRoT
CoRoT (COnvection, ROtation et Transits planétaires) est un photomètre spatial qui fut lancé le 27
décembre 2006, pour l’étude de la structure interne des étoiles et la recherche d’exoplanètes. Le plan focal
est constitué de 2 matrices CCDs dédiées à l’astérosismologie, et 2 autres matrices dédiées à la recherche
d’exoplanètes. Plusieurs cibles sont donc observées simultanément dans un même "run" dont la durée varie
de plusieurs semaines à plusieurs mois. CoRoT ne fut certes pas la première mission avec un objectif d’asté-
rosismologie, mais elle fut la première à montrer toute la puissance de la méthode ; elle a réellement ouvert
la voie à un diagnostic de la structure interne stellaire, voie poursuivie par la mission Kepler. CoRoT a
délivré des résultats pour des milliers d’étoiles depuis la séquence principale jusqu’à la phase d’allumage de
la combustion de l’hélium (Belkacem 2016; Grotsch-Noels & Deheuvels 2016). Masse, rayon, âge des étoiles
peuvent ainsi être estimés, avec l’apport de données spectroscopiques complémentaires, sans oublier d’autres
propriétés liées par exemple à l’activité magnétique, la binarité, ou encore l’interaction avec d’éventuelles
planètes.
Avant de présenter le cas particulier d’une cible dont j’ai coordonné l’analyse, je vais résumer quelques
découvertes dont CoRoT nous a gratifiés. Le cas particulier des géantes rouges est extraordinaire, selon moi,
car il permet de faire de la dynamique dans le diagramme HR : selon les modes détectés, et notamment,
selon la répartition spectrale des différentes familles, il est possible de distinguer l’état évolutif de l’étoile.
La présence de modes mixtes dans le spectre d’une étoile, i.e. des modes de nature acoustique dans les
couches non centrales et de nature d’un mode g en profondeur, offre un diagnostic puissant du cœur de
l’étoile. Il est ainsi possible de distinguer entre la phase ascendante dite "RGB" (branche des géantes rouges,
avec fusion de l’hydrogène en coquille sphérique ou "pelure d’oignons") et la phase descendante dite de "red
clump" (géantes rouges brûlant l’hélium central), pour des cibles dans une zone particulière du diagramme
HR (on pourra se reporter par exemple à la revue de Mosser & Miglio (2016) ou encore, plus récemment
Vrard et al. (2018)). Il y a aussi beaucoup de résultats majeurs sur les pulsateurs classiques, i.e. dont les
pulsations sont générées par des instabilités thermiques et non pas par la convection (oscillateurs de type
solaire). Zwintz et al. (2013) ont reporté la première détection de modes dans des γ Dorade, étoiles de la
pré-séquence principale qui sont le siège de modes de gravité de très basses fréquences dont les propriétés
sont fortement couplées à la rotation de l’étoile. Poretti et al. (2009) ont publié la détection de centaines de
fréquences dans des δ Scuti, étoiles de la séquence principale dont les ondes acoustiques essentiellement non
radiales sont excitées par le mécanisme κ (instabilité liée à un pic d’opacité qui se situe, dans le cas présent,
dans la zone d’ionisation de l’hélium II). Signalons aussi la première détection d’une déviation par rapport
à un espacement constant en périodes des modes de gravité dans une étoile massive de type SPB (Slowly
Pulsating B star), des étoiles donc moins avares que le Soleil pour nous offrir leurs modes g avec précision
(Degroote et al. 2010) ! Le cas de l’étoile Be (B à raies d’émission) HD 49330 mérite d’être signalé : son
observation fortuite pendant une éjection de matière de l’étoile vers son disque circumstellaire, a révélé que
son spectre de fréquences a subi des modifications profondes, passant de modes acoustiques à des modes de
gravité, d’amplitudes parfaitement corrélées avec l’éjection (Huat et al. 2009). Ce caractère hybride a même
été observé de façon plus stable sur plusieurs cibles de l’amas ouvert NGC 2264 (l’Arbre de Noël), observé
lors d’une opération dédiée de 23 jours : ces étoiles dévoilent la présence simultanée de modes de gravité
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de type γ Dorade et de modes acoustiques de type δ Scuti, étant ainsi qualifiées de pulsateurs hybrides.
Dans la moisson des surprises issues de CoRoT, le cas de V1449 Aquilae (HD 180642) mérite au minimum
le podium : il s’agit d’une étoile qui était connue pour sa variabilité de type β Cephei, mais dont le spectre
de fréquence a révélé la présence de modes de type solaire, à plus haute fréquence (Belkacem et al. 2009).
Pour la première fois, on a ainsi détecté à la fois des pulsations excitées par le mécanisme κ et des pulsations
excitées de façon stochastique par la convection régnant dans la même zone. Cela a valu à cette étoile un
nom de baptême supplémentaire : la Chimère !
3.1 Activités pré-lancement
J’ai été impliqué dès les premières phases du projet CoRoT, à l’époque de la proposition de la mission
qui ne comportait alors que l’objectif de sismologie, avec un plan focal composé de 2 photomultiplicateurs
uniquement. J’ai donc eu le plaisir de vivre la période d’enrichissement des objectifs et du concept instru-
mental, qui fut, si ma mémoire est bonne, indispensable au dégel de la mission. Au niveau du développement
instrumental, j’ai participé aux étapes de mise à l’infini de l’instrument et des tests fonctionnels-étalonnage
de la caméra, dont l’IAS était responsable. Le test de longue durée dont j’avais établi les spécifications et les
besoins, avec Vincent Lapeyrere du LESIA, ne s’est pas déroulé comme prévu du fait de contraintes de plan-
ning et du temps qui fut finalement nécessaire à la compréhension de perturbations d’origine diaphonique. Le
problème venait d’interactions entre l’acquisition des pixels d’un canal "Exoplanètes" et celle des pixels d’un
canal "Sismologie", du fait de cycles de mesures différents pour les 2 canaux. Les fréquences générées par la
diaphonie se situant en dehors du domaine d’étude des oscillations stellaires, elles n’étaient pas dangereuses
pour nos objectifs, mais il était essentiel de bien comprendre les phénomènes sous-jacents, ne fût-ce que pour
s’assurer que d’autres effets ne polluassent point la gamme spectrale d’intérêt. L’analyse approfondie du
phénomène a permis de définir un algorithme de correction de la perturbation moyenne (Lapeyrere 2006).
Malgré ses limites, l’expérience longue durée s’est révélée essentielle, non seulement par la mise en évidence
et la prise en compte des diaphonies, mais aussi par la découverte (et plus important encore, par leur ré-
solution) d’autres problèmes non négligeables, par exemple au niveau des séquences d’acquisition elles-mêmes.
Au niveau du segment sol, l’IAS possédait, avec le LESIA, la co-responsabilité du développement du
module de traitement des données lié aux objectifs de sismologie, et également celle de la définition et de
la réalisation de l’archivage mission. J’ai été directement impliqué dans les travaux correspondants. J’ai
participé notamment à un groupe de travail chargé de tester les méthodes d’analyse des signaux, dont le but
était initialement non seulement la préparation de l’analyse des données réelles, mais aussi l’optimisation
du choix des cibles. L’exercice était dénommé "Hare and Hounds" : dans un premier temps, un groupe
de modélisateurs créait des séries temporelles simulées et réalistes quant au signal stellaire et au bruit de
fond. Un autre groupe, dont je faisais partie, était chargé ensuite d’analyser ces séries, avec le minimum de
connaissance des propriétés stellaires choisies. Les paramètres spectraux en résultant étaient ensuite utilisés
par un dernier groupe afin de retrouver les caractéristiques de l’étoile. Nous avons effectué plusieurs exercices
ayant pour but d’établir les recettes d’analyse les plus objectives possibles pour les types principaux des cibles
de CoRoT (étoiles de type solaire, rotateurs rapides, ou encore pulsateurs dits classiques). Avec ces exercices
comme support, j’avais initié une thèse sur les diagnostics simologiques prévisibles pour CoRoT, la direction
étant assurée en co-tutelle avec Marie-Jo Goupil du LESIA. J. Lochard s’est penché particulièrement sur la
détermination de la rotation interne, et a montré, par exemple, que pour certaines cibles, la détection de
modes propres mixtes (i.e. à la fois de nature acoustique et de nature gravitationnelle) pourra permettre la
détermination du gradient de rotation près du cœur de l’étoile. Ces modes ont en effet la particularité d’être
très sensibles à la rotation des couches profondes, et d’avoir de plus une forte amplitude en surface où leur
signature peut être détectée. Les résultats de J. Lochard ont ainsi permis de mieux définir les paramètres
des cibles potentielles de la mission CoRoT, ce qui a contribué à l’optimisation du choix des cibles. A un
niveau personnel, l’exercice "Hare and Hounds" m’a aussi montré que les physiciens stellaires parlaient un
autre langage que les "solaires", ce qui m’a donné l’illusion d’avoir à faire à une étoile bizarre, avec plusieurs
couplages possibles entre les modes, et possédant un champ magnétique profond. En fait, il ne s’agissait
que d’une "simple" δ Scuti présentant uniquement quelques dizaines de modes p de durée de vie élevée, et
avec un fort signal/bruit. J’y reviendrai au chapitre 6.1. Un livre dédié à CoRoT est paru en 2006, édité par
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l’Agence Spatiale Européenne, qui synthétise toutes les étapes de préparation de la mission (Baglin 2006).
J’ai participé à la rédaction de plusieurs des chapitres.
3.2 Phase d’exploitation
Production et validation des données
J’ai participé à l’élaboration de la chaîne de corrections des données "brutes", avec des collègues du
LESIA, dont Michel Auvergne et Reza Samadi, et avec Frédéric Baudin de l’IAS. Il s’agit de réaliser des
corrections effectuées soit automatiquement (une fois comprises et étalonnées), soit de manière ad hoc, avec
des ajustements au cas par cas. Outre les étalonnages instrumentaux, il s’agit notamment d’ôter les points
aberrants, de repérer les trous, notamment ceux de la SAA (anomalie sud-atlantique déjà mentionné dans
la mission PICARD), de rééchantillonner le signal sur une base de temps régulière, etc. J’ai en particulier
analysé l’effet Doppler lié à la trajectoire de CoRoT pendant la durée d’observation d’une cible. Les consé-
quences de cet effet ne sont pas dramatiques, mais comme elles sont facilement chiffrables, nous avons décidé
de nous affranchir de cet effet en corrigeant la base de temps (passage du repère géocentrique en repère
héliocentrique). J’ai comparé différentes méthodes selon l’ordre des étapes de filtrage et de rééchantillon-
nage, et ai vérifié que nous n’introduisions aucun artéfact numérique dans le spectre de Fourier. J’ai par
ailleurs analysé la base de temps sur les premières semaines d’observation, et ai noté des accidents de da-
tation occasionnels qui ont été corrigés par la suite. Le processus de datation semble maintenant bien maîtrisé.
En cours d’opérations de CoRoT, je suis devenu le responsable de la validation des données de niveaux
N2, c’est-à-dire des données qui sont mis à la disposition des Co-I. Il s’agit de vérifier qu’il n’y a pas eu
d’accidents dans les diverses corrections réalisées, que les niveaux de bruits moyens sont bien de l’ordre de
ceux espérés, ou plus généralement qu’il n’y a aucun artéfact dans les produits N2. J’ai notamment mis
au point une version plus systématique des critères de validation que prévu initialement, et ai apporté des
outils supplémentaires d’analyse en temps–fréquence. Mes analyses au cours des 2 ou 3 premières années de
la mission ont permis de soulever et de corriger plusieurs bugs au niveau des "flags" insérés dans les en-têtes
des fichiers. De plus, j’ai pu observer que les perturbations liées à la SAA sont très bien corrigées, ce qui
n’était pas toujours le cas auparavant pour certains types de pulsateurs.
Effets orbitaux
L’orbite terrestre de CoRoT nous oblige à surveiller particulièrement les signatures de la fréquence or-
bitale et de ses harmoniques dans le spectre de Fourier des courbes de lumière. Une des tâches qui m’avait
été confiée était la détermination précise de la période orbitale de CoRoT, étant donné que les estimations
réalisées par différentes personnes divergeaient de plusieurs secondes. J’ai étudié les fichiers des éphémé-
rides disponibles pour CoRoT en 2007, et ai estimé la période orbitale à 6184.05 ± 0.05 secondes, avec 2
demi-orbite de durées différentes d’une dizaine de secondes. Dans l’optique plus générale de la validation des
données corrigées, j’ai mis au point quelques outils de visualisation des propriétés des signaux collectés. Afin
de détecter d’éventuels résidus de signatures orbitales, j’ai découpé le signal temporel en tranches de 6184
secondes, et j’ai empilé les tranches pour obtenir un diagramme 2D, sorte de "diagramme échelle" temporel,
diraient les sismologues solaires, ou sorte de "stacking", diraient d’autres collègues. La Figure 3.1 montre les
résultats obtenus pour la courbe de lumière de l’étoile HD49933 ("Initial Run") et pour la lumière parasite
enregistrée à proximité de la tache étoile sur le détecteur (aux fenêtres du CDD servant à la photométrie
d’ouverture sur les cibles, sont associées des fenêtres dédiées notamment à l’estimation du signal dû au fond
du ciel).
Les bandes quasiment verticales reflètent les passages dans la SAA, où les données ne sont pas exploitées
mais repérées par un paramètre numérique (un "flag"). On peut noter également la contribution des passages
aux pôles, visible dans la lumière parasite, centrée vers 10 et vers 3400 secondes. Le fait d’avoir 2 bandes et
non pas une seule pour la SAA s’explique par le fait que cette zone d’anomalie est traversée par le satellite
tantôt du nord vers le sud (pendant quelques orbites successives), tantôt du sud vers le nord (pendant
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Figure 3.1 – Diagramme échelle à 6184 secondes pour la cible HD49933 du "run" initial ; photométrie de
l’étoile, normalisée pour chaque orbite (haut) et lumière parasite estimée dans la fenêtre du fond de ciel
(bas).
quelques orbites successives). Un agrandissement du diagramme échelle sur une durée de 2 jours seulement,
montre clairement cette alternance qui reflète en fait la précession de l’orbite en longitude (Figure 3.2).
Outre les passages dans la SAA et aux pôles, deux perturbations du signal apparaissent dans les dia-
grammes échelles temporels. Ces perturbations sont de faible amplitude, et c’est le caractère systématique des
événements, en lien avec les éphémérides, qui permet de les mettre clairement en évidence (traces obliques).
Le contraste est plus saisissant dans les diagrammes échelle des barycentres, comme le montre la Figure 3.3.
Ces perturbations obliques correspondent aux dates des passages en éclipse, ce qui ne laisse aucun doute sur
leur origine : les entrées et sorties d’éclipses provoquent des perturbations thermiques, et donc un dépointage
particulier, comme en témoigne d’ailleurs la Figure 3.3.
Indépendamment d’un processus de correction éventuel, j’avais chiffré l’effet de toutes ces perturbations
sur l’objectif scientifique recherché. Les passages dans la SAA (perturbateur le plus influant) ne sont pas
simplement une perturbation à la fréquence orbitale, ne serait-ce que par la géométrie de la SAA et par le
fait de l’existence des 2 épisodes en alternance de phase. La fonction fenêtre qui donne les pics parasites dans
la transformée de Fourier est donc plus compliquée qu’un peigne aux harmoniques de la fréquence orbitale.
J’ai vérifié que dans la densité spectrale d’une sinusoïde pure, les pics parasites les plus amples sont environ
un facteur 100 en énergie plus bas que le pic principal. Les effets orbitaux n’auraient donc pas dû nous
pénaliser sensiblement dans l’analyse de nos spectres, mais il nous fallait rester vigilants sur les éventuelles
"fuites" des basses fréquences, du fait de la largeur de la fonction fenêtre, et surtout sur d’autres effets liés à
l’orbite. Et effectivement, lors de mon étude de l’étoile HD43587Aa, j’ai découvert des perturbations impor-
tantes dans le spectre de plusieurs étoiles du "run", dont l’évolution dans le temps et en fréquence étaient
très particulières. La Figure 3.4 montre l’évolution temps–fréquence du signal photométrique de la cible
HD43587Aa, où l’on devine que les lignes presque horizontales correspondant aux modes acoustiques, autour
de 2 mHz, sont perturbées par des signatures plus ou moins courbées et intermittentes. D’autres signatures
sont présentes à plus haute fréquence. Toutes les étoiles du "run" ne sont pas affectées de la même manière,
mais le cas de HD43823 est encore plus net (Figure 3.5). Là encore, un regard sur le barycentre du signal
photométrique des cibles concernées nous indique qu’il s’agit d’une perturbation liée au pointage, l’évolution
temps-fréquence du signal barycentrique étant très proche de celle de la Figure 3.5 (Ollivier et al. 2016).
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Figure 3.2 – Diagramme échelle à 6184 secondes pour la cible HD49933, sur les 2 premiers jours du "run"
initial ; photométrie de l’étoile, normalisée pour chaque orbite (haut) et lumière parasite estimée dans la
fenêtre du fond de ciel (bas).
Figure 3.3 – Diagramme échelle à 6184 secondes : déplacement du barycentre de HD49933. Les rectangles
verts pointent les entrées-sorties d’éclipses.
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L’explication précise n’a été comprise que quelques mois après cette découverte : le masque photométrique
de l’étoile guide est parfois trop étroit par rapport à l’étendue des PSF 1 de certaines étoiles brillantes. Un
fichier donnant la position du photocentre de l’étoile guide fut ainsi rajouté à l’archive de CoRoT, afin de
permettre une analyse la plus poussée possible des cibles concernées (Ollivier et al. 2016).
Même après la fin des opérations de CoRoT, les travaux d’approfondissement des effets instrumentaux
continuent, avec d’éventuels retraitements de certains "runs". Outre pour la validation des produits N2 créés
en ces occasions, j’ai été sollicité pour déterminer la meilleure correction des repliements spectraux dus à des
phénomènes de compatibilité électromagnétique (EMC) ; aucune travail de recherche d’une solution originale
de ma part, mais des tests avec diagnostics comparatifs entre plusieurs méthodes qui m’avaient été proposées
par mes collègues du LESIA. Une revue des processus de corrections mis en œuvre est publiée dans le livre
"The CoRoT Legacy Book" (Ollivier et al. 2016).
3.3 Le cas particulier de HD43587Aa
J’ai assuré la coordination de l’analyse de l’étoile HD43587Aa, une étoile G0V brillante, d’un système
quadruple (doublement binaire), pour laquelle le signal de CoRoT ("run LRa03" long de 145 jours) montre
de superbes pics d’oscillation, comme le montre la Figure 2 de la publication que je reproduis ci-après (Bou-
mier et al. 2014). Malgré la perturbation orbitale mentionnée à la section précédente et illustrée Figure 3.4,
l’identification des modes fut réalisée sans problème particulier. J’avais fourni la densité spectrale du signal
de HD43587Aa à 10 collègues impliqués dans CoRoT, qui m’ont ensuite renvoyé leur détermination des
paramètres des différents modes (fréquence, largeur, amplitude). J’ai ensuite réalisé la synthèse de toutes
ces contributions, ce qui ne fut pas toujours trivial du fait de la différence des hypothèses utilisées dans
les ajustements des profils spectraux. Je dois aussi souligner que tous les collègues n’ont pas effectué leur
analyse avec le même soin, certains se contentant de faire tourner un logiciel, sans vraiment regarder ce
que leur "boîte noire" avait sorti comme résultats. Cela se repère assez facilement, non seulement dans la
rapidité avec laquelle ces personnes m’avaient renvoyé leurs résultats, mais aussi à travers la cohérence de
certaines grandeurs. Pour résumer les résultats de cette étape, je mentionnerais que l’obtention d’une table
de référence des fréquences propres est assez facile dès lors que l’on se restreint au domaine où une grande
majorité converge. Je veux dire plus précisément que dans ce cas, la convergence des résultats est excellente,
ce qui n’est pas du tout le cas pour les amplitudes et pour les largeurs des pics, grandeurs qui dépendent
beaucoup des hypothèses utilisées pour modéliser les profils spectraux. Un problème particulier pour cette
étoile est que je n’ai pu estimer aucune valeur fiable de sa vitesse de rotation ni de son angle par rapport
à la ligne de visée. Ces 2 grandeurs sont couplées, seul leur produit étant alors relativement bien contraint.
L’utilisation d’une méthode bayésienne, notamment couplée à un échantillonnage des densités de probabi-
lité par un processus de chaînes de Markov-Monte Carlo (MCMC) permet de proposer 2 solutions possibles,
l’une à rotation faible (période d’une soixantaine de jours), l’autre à rotation moyenne (une dizaine de jours).
La modélisation de la structure interne de cette étoile a été réalisée par Yveline Lebreton (Observatoire
de Paris), avec la prise en compte des données complémentaires issues des observations spectroscopiques de
Morel et al. (2013). Elle conduit à une étoile de même nature que le Soleil (masse quasiment identique et
rayon proche de 1.3 rayon solaire), mais avec une luminosité plus élevée d’un facteur 1.58 et un âge un peu
plus canonique (5.6 milliards d’années). Des questions intéressantes ont émergé de cette étude : comment
une étoile de ce type (analogue solaire) peut-elle avoir une abondance de lithium 10 fois plus élevée que celle
du Soleil ? Quelle est la rotation de l’étoile sur elle-même et quelle fut son évolution au cours du temps ?
Par ailleurs, cette étoile ne montre pas d’activité magnétique : est-ce couplé à une rotation très faible ? Une
piste d’explication non liée spécifiquement au magnétisme est proposée dans une étude coordonnée par nos
collègues brésiliens, à laquelle je participe : la métallicité légèrement inférieure à celle du Soleil, couplée à une
masse très légèrement supérieure, pourrait induire une zone convective externe plus fine que celle du Soleil,
avec pour conséquence, une déplétion du lithium plus faible (Castro et al., en révision). Des observations
complémentaires, notamment spectroscopiques pourraient aider à discriminer les diverses solutions possibles.
1. Point Spread Function : réponse impulsionnelle du système qui donne l’étendue de la tâche image des cibles sur le détecteur
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Figure 3.4 – Diagramme temps-fréquence de la cible HD43587Aa (Boumier et al. 2014). L’algorithme fondé
sur une analyse en ondelettes a été développé par Baudin et al. (1996). Le spectre tracé à gauche représente
une moyenne temporelle des coefficients d’ondelette en fonction de la fréquence.
Figure 3.5 – Diagramme temps-fréquence de la cible HD43823
.
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ABSTRACT
Context. The object HD 43587Aa is a G0V star observed during the 145-day LRa03 run of the COnvection, ROtation and planetary
Transits space mission (CoRoT), for which complementary High Accuracy Radial velocity Planet Searcher (HARPS) spectra with
S/N > 300 were also obtained. Its visual magnitude is 5.71, and its eﬀective temperature is close to 5950 K. It has a known companion
in a highly eccentric orbit and is also coupled with two more distant companions.
Aims. We undertake a preliminary investigation of the internal structure of HD 43587Aa.
Methods. We carried out a seismic analysis of the star, using maximum likelihood estimators and Markov chain Monte Carlo methods.
Results. We established the first table of the eigenmode frequencies, widths, and heights for HD 43587Aa. The star appears to have
a mass and a radius slightly larger than the Sun, and is slightly older (5.6 Gyr). Two scenarios are suggested for the geometry of the
star: either its inclination angle is very low, or the rotation velocity of the star is very low.
Conclusions. A more detailed study of the rotation and of the magnetic and chromospheric activity for this star is needed, and will
be the subject of a further study. New high resolution spectrometric observations should be performed for at least several months in
duration.
Key words. asteroseismology – stars: individual: HD 43587Aa – binaries: general – stars: solar-type – methods: data analysis
1. Introduction
The star HD 43587Aa is a primary target of the asteroseismol-
ogy program of the COnvection, ROtation and planetary Transits
space mission (CoRoT)1. CoRoT observed ten main sequence
stars displaying solar-like oscillations (Michel et al. 2008). This
set of pulsators consists of: five F-stars, HD 49933, HD 181420,
HD 181906, HD 175726, and HD 170987 (see Appourchaux
1 The CoRoT space mission, launched on 2006 December 27, was
developed and is operated by the Centre national d’Études spa-
tiales (CNES) with participation of the Science Programs of the
European Space Agency (ESA), ESA’s Research and Scientific Support
Department (RSSD), Austria, Belgium, Brazil, Germany and Spain.
et al. 2008; Benomar et al. 2009b; Barban et al. 2009; García
et al. 2009; Mosser et al. 2009b; Mathur et al. 2010); the
evolved G star HD 49385 (Deheuvels et al. 2010); the K and
G stars HD 46375 and HD 52265, which host non-transiting
planets (Gaulme et al. 2010; Ballot et al. 2011); the G star
HD 169392, which belongs to a weakly bound binary system
(Mathur et al. 2013); and the star that is the subject of the present
study HD 43587Aa (G0V).
Binary systems are fundamental astrophysical objects: when
coupled with asteroseismology, they may provide two indepen-
dent methods to obtain masses and radii, and therefore oﬀer
opportunities to test internal structure modelling and develop
highly constrained stellar models. Indeed, it is occasionally
Article published by EDP Sciences A34, page 1 of 10
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possible to determine the masses and/or radii of stars consti-
tuting a binary or a multiple star system, provided that the or-
bital parameters are measurable. These can be obtained either
by optically observing the components of visual binaries, or
by combining photometric and radial velocity measurements in
the case of eclipsing binaries. An alternative way of retrieving
masses in photometry, for close-in binary systems, consists of
modelling the photometric modulation resulting from the tidally
distorted shapes of the stars, which are a function of stellar
masses (e.g., Mazeh 2008). Finally, masses of triple system com-
ponents, where at least two components mutually eclipse, can
be deduced from eclipse timing variations (e.g., Steﬀen et al.
2013). Recently, eﬀorts were made to exploit the combination
of binarity and asteroseismology, in particular with data from
the NASA Kepler mission. Hekker et al. (2010) and Frandsen
et al. (2013) reported the identification of the eclipsing binary
system KIC 8410637, composed of an F star and a red giant that
exhibit solar-like oscillations. Metcalfe et al. (2012a) performed
the seismic analysis of the binary system 16 Cyg A and B, where
eigenmodes of oscillations were identified for both solar-type
stars. More recently, Gaulme et al. (2013) reported the detection
of 12 new eclipsing binary systems, one non-eclipsing binary
with tidally induced oscillations, and ten more candidate triple
systems, all of which include a pulsating red giant.
The subject of our work, HD 43587Aa, a G0V star whose
visual apparent magnitude is mV = 5.71, belongs to a quadru-
ple system composed of two distant main sequence visual bi-
naries (HD 43587 A & E) as imaged by Hartkopf et al. (2012)
and by Pravdo et al. (2006), respectively. The denomination A
and E is that of the Washington Double Star catalogue (WDS).
We were able to check that HD 43587A and HD 43587E had
common proper motions and parallaxes measured with suﬃ-
cient precision (Lepine & Shara 2005). Thanks to radial veloc-
ity measurements, Vogt et al. (2002) were the first to determine
estimates of the orbital properties of HD 43587A, followed by
Catala et al. (2006) who used adaptive optics to resolve both
stars in the system. Recently, Katoh et al. (2013) found the
most precise values to date using high-dispersion spectroscopy.
The orbital period, eccentricity, and semi-major axis are esti-
mated to be P = 34.2 ± 0.2 years, e = 0.8045 ± 0.0009, and
a = 11.61 ± 0.11 AU respectively. Katoh et al. (2013) also gave
estimates of 1.01 ± 0.02 M and 5926 ± 80 K for the mass
and the eﬀective temperature of HD 43587Aa; they also derived
a minimum value of 0.342 ± 0.003 M for the close compan-
ion HD 43587Ab. The system HD 43587A thus appears to be
composed of a solar analog and an M star (eﬀective temperature
of 3820 ± 100 K following Catala et al. 2006), and to orbit in a
highly eccentric orbit.
A spectroscopic analysis was carried out by Bruntt et al.
(2004) who computed eﬀective temperatures via diﬀerent meth-
ods: 5923 K (line depth ratio), 5850 K (Hα wings), and 5931 K
(Stromgren indices). Recently, Morel et al. (2013) published a
rather precise value, based on new data: Teﬀ = 5947±17 K (more
details are given in Sect. 2.1). Vogt et al. (2002) measured v sin i
to be 2.7 km s−1, while Bruntt et al. (2004) suggested a value of
2.5 km s−1 even though this is an extrapolation beyond the reso-
lution limit of the spectrograph they used. The star has a revised
Hipparcos parallax of 52.0 mas and a metallicity of −0.11 (in
the G-C catalogue and Bruntt et al. 2004). Bruntt et al. (2004)
estimated the surface gravity to be 4.31 from Stromgren in-
dices, and 4.29 from evolutionary tracks and parallax. As far
as the radius is concerned, a careful calculation was done by
Thévenin et al. (2006) using a calibrated Barnes-Evans relation
to obtain a limb-darkening estimate and they found a value of
R = 1.280 ± 0.032 R.
We will present in Sect. 2 the spectrometric ground-based
support that was specifically performed to refine the temperature
and abundance estimates, as well as the CoRoT photometric data
that led to the identification of a high signal-to-noise ratio oscil-
lation spectrum. Next, we describe how we measure the modes’
properties (Sect. 3) and interpret them in terms of stellar bulk
properties (Sect. 4). Finally, the modelling of the stars’ internal
structure with an evolutionary code allows us to estimate its pa-
rameters to an unprecedented precision (Sect. 5). For the sake of
simplicity, HD 43587Aa will be called HD 43587 hereafter.
2. Observations and data
2.1. Spectroscopic data2
New spectroscopic data were acquired to determine more ac-
curate stellar parameters and abundance analysis. Three high
signal-to-noise ratio spectra (S/N = 410, 390, and 320) were
obtained in December 2010 and January 2011 in the framework
of the European Southern Observatory (ESO) LP185.D-0056.
Solar spectra taken with the High Accuracy Radial velocity
Planet Searcher (HARPS) were also used as reference for the
subsequent local thermodynamic equilibrium abundance anal-
ysis, performed using the MOOG software and Kurucz atmo-
spheric models with updated opacity distribution functions were
used by Morel et al. (2013) to analyse these data. MARCS mod-
els were also used for checking, leading to very minor diﬀer-
ences. Morel et al. (2013) obtained the following properties for
HD 43587: Teﬀ = 5947±17 K, log g = 4.37±0.04, and [Fe/H]=
−0.02 ± 0.02. The uncertainties take statistical and systematic
errors into account. The statistical errors are related to the uncer-
tainties inherent in the properties of the numerous atomic lines
used, extracted from four diﬀerent lists: Reddy et al. (2003);
Chen et al. (2000); Feltzing & Gonzalez (2001); and Bensby
et al. (2003). As far as systematic errors are concerned, most
sources were minimized by the fact that the analysis was strictly
diﬀerential with respect to the Sun, which has well-known pa-
rameters (very close to HD 43587). This explains the low level
obtained for the uncertainties of the stellar properties. Similar
studies reported in the literature have claimed even lower (by
a factor of 2) uncertainties, using this type of analysis for so-
lar twins/analogues (Meléndez et al. 2012; Monroe et al. 2013).
Morel et al. (2013) provided an accurate determination of ele-
mental abundances, which confirms that the chemical composi-
tion of HD 43587 is close to solar, except for a slight magne-
sium excess and an enhancement by one order of magnitude of
lithium (+2.05 dex for HD 43587 versus +0.92 dex for the Sun).
This property will be discussed in Sect. 6, in light of the age of
the star as derived from our asteroseismic analysis.
In addition, the rotational broadening and the macroturbu-
lence have been estimated by fitting three isolated Fe I lines with
[Fe/H], v sin i, and vmacro as free parameters. The best fit val-
ues for the 3 Fe lines are v sin i ∼ 0.4 km s−1, and 3.3 km s−1 <
vmacro < 4.2 km s−1, typical of dwarfs with the temperature of
HD 43587 (see Fig. 3 of Valenti & Fischer 2005). It should be
noted that performing the same analysis on a solar spectrum,
the best-fit value for v sin i is not the true value of 1.8 km s−1
but somewhat lower (although the true value is within the un-
certainty). This shows that the v sin i value for HD 43587 is very
2 Based on spectroscopic observations made with the ESO 3.6 m
telescope at La Silla Observatory under the ESO Large Programme
LP185.D-0056.
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Fig. 1. Light curve of HD 43587 (LRa03 run of CoRoT), after a second-
order polynomial fit was removed. A close-up of 80 minutes displays
the temporal signature of the most powerful eigenmodes.
likely underestimated and that the determination of v sin i based
on line-profile fitting is poorly constrained because of degener-
acy problems (see also Bruntt et al. 2010).
2.2. CoRoT data
We observed HD 43587 with CoRoT during the third long run
towards the galactic anti-center direction (LRa03), i.e., from
October 2009 to March 2010. We performed the analysis on
a 145-day series, beginning once the geometrical mask used for
the aperture photometry was optimised on the CCD detector.
The first point of the series corresponds to the CoRoT Julian
date 3566.2565. Figure 1 shows the light curve extracted from
the level 2 oﬃcial product (so-called helreg level 2 datasets,
Samadi et al. 2007), after removal of a second-order polyno-
mial fit: the increasing trend in the raw light curve could come
from the star itself but could also come from an overcorrection
in the data reduction pipeline. The light curve corresponds to
a 32-s sampled series, regularly spaced in the heliocentric frame,
in which gaps corresponding to observations taken across the
South Atlantic anomaly (SAA) were filled in with a linear inter-
polation. These gaps account for about 9% of the original time
series, which represents nearly the whole data loss (the duty cy-
cle is close to 90%). We checked that this interpolation did not
produce any artifacts in the spectrum, the original orbital har-
monics being instead significantly damped. Apart from low fre-
quency orbital peaks, at 161.7 μHz and its harmonics, the energy
spectral density of the light curve exhibits very nice peaks, with
the maximum of the power being around 2300 μHz, as shown on
Fig. 2.
Apart from the p-mode peaks, a hump of excess power
is also visible just above 2000μHz. The source of this power
is attributed to instabilities of the image spot barycenter, as
the spectrum of the position of the star on the CCD shows a
similar hump. This is confirmed by a time-frequency analysis,
which shows the variation of the main structures of the spec-
trum (Fig. 3): the horizontal ridges correspond to the p modes
of the star, while the features fluctuating in frequencies are also
observed in the horizontal and vertical positions of the spot
barycenter. Moreover, such features are also seen in the data
from other targets of the run. During the life of CoRoT, there
are only a few runs for which several datasets suﬀer from such
perturbations. We have not yet found what specifically produces
such features in these runs, but we are currently conducting
Fig. 2. Power spectrum of HD 43587 in the p-mode range.
further work to understand this problem and correct it. Another
star of the LRa03 run, HD 43823, does not show any p-mode
signal, but shows very clear trends similar to those of Fig. 3. The
light curve of this star will be used in the following section, to
discriminate between possible p modes and instrumental signals
for HD 43587. Note that Fig. 3 presents the entire run, i.e., for
the 150-day series. A vertical band of power excess shows that
the signal was noisier during the first 4.5 days of the run, before
the aperture mask was readjusted on the CCD. Finally, the power
excess also appears near 4000 μHz, but only the 2000 μHz hump
will make the modes parameters’ estimation more diﬃcult.
As could be expected from Fig. 2, the echelle diagram shows
distinct ridges, with a large separation of close to 107μHz. These
can be identified with modes of degree = 1, 2 and 0 (from left
to right on Fig. 4). The other scenario, i.e., a ridge for  = 0
and a split one for  = 1 is rejected with a likelihood very close
to 100%, based on a likelihood ratio test, and supported by the
fact that it would imply an internal rotation considerably larger
than the projected surface rotation.
As far as the M star companion (HD 43587Ab) is concerned,
we have not detected any seismic signature in the power spectral
density, which is not surprising given its faint magnitude (be-
tween 10 and 11, following, e.g., Catala et al. 2006; Fuhrmann
2011; Hartkopf et al. 2012).
3. Determination of the frequency table
3.1. Determination of a reference frequency list
Ten fitters produced p-mode parameter tables, using diﬀerent
methods: most of them (nine) used maximum likelihood esti-
mators (MLE) based on methods developed by Appourchaux
et al. (1998), while one used a bayesian approach based on
Markov Chain Monte Carlo method (MCMC; e.g., Benomar
et al. 2009a). Only four of them yielded results for some  =
3 modes. As far as lower degree modes are concerned, in spite
of diﬀerent assumptions concerning, e.g., the stellar noise model
and the relative amplitudes of the modes (either fixed or con-
sidered as free parameters), the consistency is excellent over
a significant range of frequencies. In particular, within [1958;
2658] μHz, the agreement is perfect (at 1-sigma level) between
all the fitters for most of the modes. For six modes (out of 20)
in this range, only one fitter is not in agreement with the others,
the fitting process clearly having badly converged in these cases.
For the specific  = 2 case at 2065 μHz, where the signal is con-
taminated by an instrumental signature, only five fitters yielded
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Fig. 3. Time-frequency analysis of the time series of HD 43587. Left: the collapsogram of the 2D time-frequency image along the time axis
(estimate of the mean spectrum).
Fig. 4. Echelle diagram of the power spectrum of HD 43587 (folding
of 107 μHz; 0.3 μHz smoothing). The diagram is normalised by the lo-
cal power, which increases the appearance of the noise at low and high
frequency.
reliable estimates of the mode parameters; these five estimates
are in agreement within 1-sigma.
Using only the frequencies obtained by all groups, we deter-
mined a reference table of frequencies with the following crite-
ria: for each of these frequencies, we calculated the diﬀerence
between the value obtained by each fitter and the mean value
over all the fitters. This produced one series for each fitter. We
chose the series with the minimum quadratic sum to be the ref-
erence, and we refer to the corresponding fitter as the reference
fitter (RF). Frequencies and standard deviations obtained by the
RF are displayed in Table 1 in bold characters. The assumptions
used by the RF are the following: one width per radial order was
left as a free parameter (that of each radial mode with the  = 2
and  = 1 linewidth fixed to the nearest  = 0 linewidth), and
two heights per order were left free: the  = 2 heights were fixed
to 0.53 times the  = 0 height. This corresponds to the mean ratio
found previously by the RF through a fit restricted to the highest
peaks and allowing all the amplitudes to be determined indepen-
dently. The rotational splitting and inclination angle were free
parameters, and the background model consisted of two Harvey-
like power-law components plus constant (white) noise. The fit
was performed using classical maximum-likelihood optimisa-
tion. The errors were obtained from the inverse Hessian matrix
of the fit. Note that modes labelled in Table 1 with an exponent
correspond to the modes correctly fitted by fewer than the ten
fitters.
3.2. Extension of the frequency table
Outside of the frequency range above, we had a deeper look at
each fitter’s result, confronted with less homogeneity in the re-
sults due to the lower signal-to-noise ratio. Seven modes were
identified consistently (within 1-sigma) by at least six fitters, in-
cluding the RF. We also added the corresponding RF results in
Table 1, labelled with the numbers of successful fitters. Four
other modes were more questionable, and are placed within
parentheses in the table. One of them, at around 2602 μHz, was
fitted by five of us, including the RF, with a high uncertainty
but with results that are in agreement at the 1-sigma level. The
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Table 1. Table of frequencies, heights, and widths for HD 43587.
n  v,n Height Width  v,n  v,n  v,n
[μHz] ppm2/μHz μHz [μHz] [μHz] [μHz]
12 – – – – 1 (1484.4 ± 0.5)2 – – – –
14 – – – – – – 2 1748.61 ± 0.386 – –
15 0 1755.87 ± 0.22 1.8+0.4−0.3 1.3+1.2−0.6 1 1804.01 ± 0.197 2 1853.23 ± 0.286 – –
16 0 1860.98 ± 0.20 3.1+0.7−0.5 1.2+0.9−0.5 1 1908.79 ± 0.198 2 1958.86 ± 0.28a – –
17 0 1965.95 ± 0.16 3.0+0.8−0.6 1.3+0.8−0.5 1 2015.19 ± 0.15a 2 2065.8 ± 1.15 – –
18 0 2072.41 ± 0.17 not reliable 1.2+0.4−0.3 1 2122.20 ± 0.14 2 2172.78 ± 0.33 3 2217.9 ± 0.3)4
19 0 2179.24 ± 0.13 6.6+1.7−1.4 1.1+0.3−0.2 1 2229.26 ± 0.12 2 2279.60 ± 0.14a 3 (2326.1 ± 0.5)3
20 0 2286.08 ± 0.14 5.5+1.4−1.1 1.3+0.5−0.4 1 2336.33 ± 0.11 2 2387.37 ± 0.17a 3 (2433.2 ± 0.7)4
21 0 2392.68 ± 0.14 5.2+1.3−1.0 1.3+0.8−0.5 1 2443.05 ± 0.13 2 2494.20 ± 0.21 3 (2540.5 ± 0.9)4
22 0 2499.24 ± 0.17 3.4+0.9−0.7 1.4+0.7−0.5 1 2550.58 ± 0.21 2 (2602.6 ± 0.6)5 – –
23 0 2607.01 ± 0.40 0.8+0.2−0.2 2.6+2.0−1.1 1 2658.00 ± 0.42 2 (2708.3 ± 1.4)3 – –
24 0 2713.1 ± 1.0 0.2+0.1−0.1 4.4+7.0−2.7 1 (2766.5 ± 0.8)5 – – – –
Notes. Bold values were used to determine the reference fitter. Frequency values in brackets were obtained by only a few fitters and have relatively
high uncertainties. (a) One fitter did not converge to the quoted value. (2 3 4 5 6 7) Indicates the number of fitters.
Fig. 5. Time-frequency diagram of HD 43587 around 1484 μHz.
 = 1 mode around 2766 μHz (five fitters) and the  = 2 mode
around 2708 μHz (three fitters) were not fitted by the RF, and so
we retained the results of the fitter whose set of frequencies leads
to the minimum quadratic sum described in the previous subsec-
tion. Note that for both cases, the results of all fitters are in agree-
ment at the 1-sigma level. The last case is special as only two fit-
ters gave estimates for an  = 1 mode, while the spectrum clearly
shows peaks well above the level of the noise. To check whether
these peaks are a signature of the contamination mentioned in
Sect. 2, we performed a time-frequency analysis around this fre-
quency, for both HD 43587 and HD 43823, the latter being also
contaminated, as mentioned in Sect. 2. Figure 5 clearly shows
the signal, especially during the first 40–50 days. On the con-
trary, the same diagram for HD 43823 does not show any fea-
ture, apart from a quasi-horizontal straight line at 1467 μHz
corresponding to a 24-h alias of the nineth orbital harmonic.
We, therefore, concluded that the signal comes from the star it-
self and not from the instrument, and retained a value rounded
to 0.1 μHz, compatible at 1-sigma with the two determinations.
Note that some results were excluded due to a large inhomo-
geneity among the fitters. The case of an = 1 candidate close
to 1700 μHz is interesting as it illustrates the diﬃculty to get
reliable results through an automated process very well. Eight
fitters gave results for this mode, which suggested strong sup-
port for this candidate. However, looking at the results in detail
reveals that three diﬀerent structures were the “winners" of this
research for the ( = 1, n = 14) p mode, i.e., the power spec-
tral excess around this frequency being a large forest of peaks.
A time-frequency analysis, performed again for both HD 43587
and HD 43823, shows that the patches of power responsible for
this forest of spectral peaks are the same for both stars, which
led us to reject the results for this “mode”.
3.3. Are there any  = 3 modes?
The case of the  = 3 modes was analysed specifically, as
only four fitters, not including the reference fitter, have pro-
vided estimated frequencies for some of them. The highest peak
that seems to have a significant signal-to-noise ratio is close
to 2218 μHz. The fitters agree to better than 1-sigma, however,
with formal uncertainties being a bit less consistent, ranging be-
tween 0.2 and 0.4 μHz, which led us to compute the weighted
mean. Figure 6 shows that the signal is significantly above the
noise (signal not seen in HD 43823). At lower frequencies, the
results are much less consistent, and even when the four values
agree within 1-sigma, the uncertainties are too large, and the re-
sults are not reliable. At higher frequencies, there are results for
three other fitted modes, which show an agreement well below
the 1-sigma level, with reasonable uncertainties despite a low
signal-to-noise ratio. Note that time-frequency analysis does not
lead to results as clear as in the previous case. For consistency
with lower  cases, we put the last three estimates between paren-
theses as a warning about the low signal level. Note that analyses
of the amplitudes of the modes (see next section) confirmed the
presence of  = 3 modes in the data.
3.4. Width and amplitude
The spectral height and width of the radial modes obtained by
the reference fitter are given in Table 1. Note that the amplitude
of the ( = 0, n = 18) was not considered reliable due to the 2
mHz hump of excess power (see Sect. 2.2).
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Fig. 6. Time-frequency diagram of HD 43587 around 2218 μHz.
Fig. 7. Probability density function of the relative height of the = 3
modes versus radial modes.
In order to check the reliability of our estimates of the
= 3 frequencies, the probabilities provided by a Bayesian ap-
proach are very helpful. This has been widely used in asteroseis-
mology for several years now to fit stellar power spectra (see,
e.g., Brewer et al. 2007; Benomar et al. 2009a; Gruberbauer
et al. 2009; Benomar et al. 2009b; Handberg & Campante 2011;
Campante et al. 2011; Mathur et al. 2011; Benomar et al. 2012,
2013). Coupled with the MCMC sampling algorithm, a Bayesian
approach allows us to extract accurately the full probability den-
sity function (PDF) of the parameters of the fit. Thus, contrary to
maximization approaches (such as MLE), the uncertainties esti-
mation is straightforward. Determining the 1-sigma confidence
interval requires only the computation of the cumulative distri-
bution function. Moreover, the samples from the MCMC pro-
cess can be used to compute a PDF of any function of the pa-
rameters. As far as amplitudes are concerned, the PDF derived
for the  = 3 amplitude ratio versus the radial modes shows
that the probability of having a null  = 3 amplitude is very
close to zero. Figure 7 illustrates this result, the PDF of the ratio
(height= 3/height= 0) having a median value close to 0.07. Note
that the MCMC process also shows that the introduction of the
 = 3 modes leads to more stable results in the mode parameters
determination.
The frequency of maximum oscillation power (νmax) was de-
termined through an average over the frequencies weighted by
Fig. 8. Probability density function of the frequency of maximum oscil-
lation power.
Fig. 9. Large separations in frequency, for each degree.
the height of the modes, thus without any assumption as to the
overall shape of the mode spectral envelope. The error prop-
agation starting from MCMC results leads to the PDF shown
in Fig. 8, from which we derive νmax ∼ 2247 ± 15 μHz. The
maximum amplitude of the radial modes calculated with a cubic
spline interpolation is Amax ∼ 3.2 ± 0.6 ppm.
4. Forward interpretation of mode properties
4.1. Frequency spacings
From the table of eigenfrequencies we can derive the large sep-
arations, defined as:
Δν,n = ν,n − ν,n−1. (1)
Figure 9 displays large separations obtained for each  sepa-
rately. The mean value is close to 107 μHz, as could be already
derived from Fig. 4, with a value of Δνmax = 106.8 ± 0.2 μHz
around νmax, for the radial modes. This quantity is linked to
global properties of the star, such as the mass and the radius,
as will be shown in the next subsection. Figure 9 also shows
very well that the radial modes ( = 0) have a spacing signifi-
cantly lower than for the higher , as is the case for the Sun. This
property can be better exploited in terms of structure diagnosis
through the small frequency separations that potentially probe
the stellar core itself. Small spacings are defined as (see, e.g.,
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Fig. 10. Small separations in frequency, between  = 0 and  = 2, and
between  = 0 and  = 1.
Roxburgh 2009):
δν02,n = ν0,n − ν2,n−1 (2)
δν01,n = ν0,n − (ν1,n−1 + ν1,n)2 (3)
δν10,n =
(ν0,n + ν0,n+1)
2
− ν1,n. (4)
Even if the large separation is somewhat smaller than the solar
one, the small separations are close to those in the Sun and dis-
play a similar decrease with frequency (see Fig. 10). A deeper
analysis is needed to investigate any oscillation superimposed
on the main trend.
4.2. Estimates of global properties of the star
Scaling relations are now commonly used to infer global char-
acteristics of the star from its asteroseismic quantities (see, e.g.,
Kjeldsen & Bedding 1995; and Belkacem et al. 2011). They link
the mass and the radius of the star to νmax, the frequency of the
maximum oscillation power, and to Δννmax the large frequency
spacing close to νmax, all quantities being scaled to solar values.
Recently, Mosser et al. (2013) proposed a revised version of the
scaling relations, taking a bias coming from the diﬀerence be-
tween the observed and second-order asymptotic values of the
large separation into account. The revised relations scale Δνas,
the asymptotic value of Δν, to calibrated solar reference values.
The parameter Δνas is the frequency diﬀerence between modes
at high frequency, which can be estimated from νmax and Δνmax,
as shown by Eqs. (19) and (20) of Mosser et al. (2013):
Δνas = (1 + 0.57
Δννmax
νmax
)Δννmax . (5)
The scaling relations, equivalent to Eqs. (28) and (29) of Mosser
et al. (2013), can be expressed as follows:
M
M
=
(νmax/νref )3(Teﬀ/Teﬀ)3/2
(Δνas/Δνref )4 (6)
and
R
R
=
(νmax/νref)(Teﬀ/Teﬀ)1/2
(Δνas/Δνref )2 · (7)
Using νmax = 2247 ± 15 μHz, Δννmax = 106.8 ± 0.2 μHz from
our analysis, Teﬀ = 5947 ± 17 K from Morel et al. (2013),
and with νref = 3104 μHz, and Δνref = 138.8 μHz from
Fig. 11. Likelihood map for rotational splitting and inclination. Lower
values of L′ (the two local minima below the angle of 30 degrees) cor-
respond to better fits.
Mosser et al. (2013), we obtained a seismic estimation of the
mass and of the radius of HD 43587:
M = 1.02 ± 0.08 M (8)
and
R = 1.18 ± 0.05 R. (9)
The uncertainties quoted above are not internal errors, but are
based on the results of Mosser et al. (2013): their analysis
shows that the performance of the calibrated scaling relations is
about 4% and 8% for estimating, respectively, the stellar radius
and the stellar mass, for masses less than 1.3 M. Taking this
into account leads to error bars physically more realistic than
those obtained in a straightforward approach by the propagation
of the errors through the scaling relations, the latter being about
a factor of two lower.
A third relation derived from the two above gives an estimate
of the gravity, scaled to the Sun:
log g = log g + log
νmax
νmax
+
1
2
log Teﬀ
Teﬀ
· (10)
This yields the estimated value of log g = 4.31 dex ±0.02
(log g = 4.44).
4.3. Determination of the rotation of the star
The internal rotation of the star could, in principle, be estimated
by the splitting it produces on the spectral peaks of the modes.
However, in the spectral density of HD 43587, the peaks do
not show a large amount of rotational splitting, and though the
signal-to-noise ratio is high, none of the fitters could get reli-
able determinations of the splitting and of the inclination an-
gle of the star. Figure 11 displays the likelihood map for ro-
tational splitting and inclination obtained by the reference fit-
ter. Unfortunately, there is no favored region in this 2D map, so
that many combinations of splitting and inclinations are possi-
ble. We, thus, tried to find the most probable solution from the
PDF of each parameter determined by the MCMC algorithm.
Figure 12 shows the bimodality of the PDF of the rotational
splitting. The PDF of the inclination of the star does not help to
discriminate this ambiguity: in spite of a clear peak at low values
of the angle, the probability distribution has too large a spread in
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Fig. 12. Correlation map of the rotational splitting with the inclination
of the star. The projection on each axis gives the PDF of the rotational
splitting (upper left) and of the inclination (lower right). The lower left
panel represents the projected splitting.
angle. The lower-left panel of Fig. 12 displays the PDF of the
seismic estimate of the projected splitting, v sin (i), derived from
both splitting-inclination PDFs and from that of the radius esti-
mated by the scaling law. This quasi-monotonically decreasing
PDF confirms the diﬃculty we had reaching a conclusion and
favours rather a small value of v sin (i), be ∼0.5 km s−1 (median
value) consistent with the spectroscopic reported in Sect. 2.1
(Morel et al. 2013). Two configurations are possible: either the
star is seen at a very low inclination, and the rotational splitting
is close to 1 μHz, or the splitting is too small to be resolved in the
spectrum. For the same reason, spot modelling was also ineﬀec-
tive in deriving the mean rotation period (Mosser et al. 2009a).
We will come back to the rotation and to the magnetic activity
of the star in Sect. 6, in view of the modelling results of the star.
5. Modelling the internal structure
We performed modelling of the internal structure and evolution
of the star with the public stellar evolution code Cesam2k (Morel
& Lebreton 2008). We used the LOSC adiabatic pulsation code
(Scuflaire et al. 2008) to compute the frequencies correspond-
ing to a given internal structure model. A Levenberg-Marquardt
minimization was applied to adjust the free parameters in the
modelling to minimize the sum of the squared diﬀerences be-
tween observed and computed values (see Miglio & Montalbán
2005):
χ2 =
∑
j
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
Xobsj − Xmodj
σ j
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
2
(11)
where X j are the j observables (obs and mod specifying the
observed or the modelled value) and σ j the associated uncer-
tainty. In the present case, the models have been constrained
by the eﬀective temperature, surface metallicity, luminosity, and
the individual oscillation frequencies. We considered the 35 fre-
quencies listed in Table 1. We derived the luminosity L from the
V-magnitude given in the SIMBAD database, Hipparcos par-
allax (van Leeuwen 2007), and the bolometric correction cal-
culated according to VandenBerg & Clem (2003). As for the
eﬀective temperature Teﬀ and surface metallicity [Fe/H]s, we
considered the spectroscopic data recently obtained by Morel
et al. (2013). The adopted values of Teﬀ, L, and [Fe/H]s are listed
in Table 2.
Table 2. Observational constraints considered in the modelling of
HD 43587.
Teﬀ L [Fe/H]s
(K) (L) (dex)
5947 ± 51 1.615 ± 0.030 −0.02 ± 0.06
Notes. The error bars on Teﬀ and [Fe/H]s correspond to the 3σ error
bars in Morel et al. (2013).
Table 3. Mean values over frequency for the frequency separations de-
fined by Eqs. (1) to (4).
〈Δν〉 〈δν02〉 〈δν01〉 〈δν10〉
(μHz) (μHz) (μHz) (μHz)
Observations 106.74 ± 0.11 6.12 ± 0.23 3.41 ± 0.07 3.2 ± 0.10
Model 106.77 6.33 3.51 3.39
In the modelling, the free parameters were the age of the
star, its mass, the initial helium abundance Y0 in mass fraction,
the initial ratio (Z/X)0 of metals to hydrogen, in mass fraction,
and a free parameter αCGM entering the treatment of convec-
tion. We related the observed [Fe/H] to the present (Z/X) ratio
of HD 43587 through [Fe/H] = log (Z/X) − log (Z/X). As for
the solar (Z/X), we took the value (Z/X) = 0.0244 from the
canonical GN93 solar mixture (Grevesse & Noels 1993). In the
calculations and in the opacity tables, all the individual abun-
dances of metals are taken from Grevesse et Noels (1993).
More generally, in the modelling, convection was described
following Canuto et al. (1996) and microscopic diﬀusion, in-
cluding gravitational settling, thermal, and concentration dif-
fusion but no radiative levitation, was included following
Michaud & Proﬃtt (1993). We used the Nuclear Astrophysics
Compilation of REaction rates (NACRE, Angulo et al. 1999)
except for the 14N(p, γ)15O reaction where we adopted the re-
vised Laboratory Underground Nuclear Astrophysics (LUNA,
Formicola et al. 2004). We also used the OPAL05 equation
of state (Rogers & Nayfonov 2002), the OPAL96 opacities
(Iglesias & Rogers 1996) complemented at low temperatures
by WICHITA tables (Ferguson et al. 2005) and the mixture of
Grevesse & Noels (1993). Near-surface eﬀects on the frequen-
cies were corrected following Kjeldsen et al. (2008) and follow-
ing the prescription of Brandão et al. (2011). The corrected fre-
quencies νmod,corr
n,l are calculated as:
νmod,corr
n,l = ν
mod
n,l +
a
r
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
νobs
n,l
νmax
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
b
(12)
where νmod
n,l and ν
obs
n,l are, respectively, the model and observed
frequencies, b is an adjustable coeﬃcient, and r approaches 1 as
the model approaches the best solution. We treated b as a vari-
able parameter of the modelling that we calibrated so as to mini-
mize the diﬀerences between observed and computed individual
frequencies. The model presented here has b = 4, a = −5.8, and
r = 1.000. In Eq. (11), the model frequencies Xmodj are the cor-
rected frequencies. Note that χ2 was calculated including seis-
mic and non-seismic observations.
Figure 13 illustrates the high quality of the minimization
procedure as far as the frequencies are concerned. It shows the
echelle diagram of the best-fit model compared with the observa-
tions. The vast majority of modelled frequencies are compatible
with the observed ones at the 1-sigma level. The mean values
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Table 4. Characteristics of the best model.
Age Mass Y0 (Z/X)0 αCGM Radius Teﬀ L [Fe/H]s Ycz
(Gyr) (M) (R) (K) (L) (dex)
5.60 ± 0.16 1.04 ± 0.01 0.288 ± 0.006 0.030 ± 0.001 0.68 ± 0.02 1.19 5951 1.583 0.01 0.243
Notes. The age, mass, initial helium and metallicity, and convection parameter of the optimal model result from the Levenberg-Marquardt min-
imization. The corresponding values of the model radius, eﬀective temperature, luminosity, [Fe/H]s and the current convection zone helium
abundance are also listed.
Fig. 13. Echelle diagram of the best-fit model (with corrected frequen-
cies). The observations are superimposed (	 symbol with error bars).
of the frequency separations, as defined by Eqs. (1) to (4), are
listed in Table 3 for both observational and modelled cases. The
precise inferences of the frequency dependence of these separa-
tions in terms of stellar internal structure are under study and will
be the subject of a future paper (Lebreton & Goupil, in prep.).
The main characteristics of HD 43587 yielded by the modelling
are listed in Table 4. Modelling of HD 43587 converges to a star
slightly more massive, hotter, and thus more luminous than the
Sun: Mmodel = 1.04 M; Rmodel = 1.19 R; Lmodel = 1.58 L
and an age of 5.6 Gyr. The base of the external convection zone
is at 72.3 percent of the stellar radius and has a temperature
of 1.86 × 106 K. It is worth pointing out that the mass and ra-
dius of the star built by the modelling are very close to the values
yielded by the scaling (M = 1.02±0.08 M, R = 1.18±0.05 R).
Note that one should consider the error bars on age and mass as
internal errors, resulting from the Levenberg-Marquardt mini-
mization for a given physical description of the stellar interior.
The actual error bars, considering the uncertainties on the input
physics of the models are expected to be higher, probably at the
level of 10−15 percent for the age, 2−4 percent for the mass,
and 1−2 percent for the radius (Lebreton 2012). Another min-
imization performed using the Asteroseismic modelling Portal
(AMP, Metcalfe et al. 2012b) led to an age of 5.66 Gyr, while the
other parameters (mass, radius, temperature, luminosity) were
found to be very close to those coming from the present min-
imization. Morel et al. (2013) reported another estimate of the
age, 4.94 ± 0.53 Gyr, obtained with the PARAM isochrone in-
version tool (Girardi et al. 2000; da Silva et al. 2006). It is worth
pointing out that this age is based solely on grids of stellar evolu-
tionary tracks without considering any asteroseismic constraints.
As far as gravity is concerned, the modelling yields log g =
4.31 dex, again in agreement with the value provided by scal-
ing relations (log g = 4.31 ± 0.02 dex). The value inferred
from spectroscopic observations is slightly higher: log gspect =
4.37±0.04 dex (Morel et al. 2013). Such a diﬀerence in the log g
determinations was already observed by Bruntt et al. (2012) on
solar-type Kepler targets covering a wide range of eﬀective tem-
peratures, and by Mészáros et al. (2013) on giant stars. Even
though the asteroseismic determination is found to be model
independent and more reliable (Gai et al. 2011; Bruntt et al.
2012; Hekker et al. 2013), we recall that in the case of solar
twins/analogues, the spectroscopic determination can be, in prin-
ciple, obtained with a low uncertainty thanks to a strictly diﬀer-
ential analysis with respect to the Sun. In any case, the system-
atic diﬀerence between the two log g determinations still needs
to be understood.
6. Discussion
HD 43587Aa could appear as a big sister of the Sun, if not a solar
twin, but looking deeper in detail shows that it is not so simple.
We showed that the star is slightly older than the Sun, which adds
to the diﬃculty in understanding why the lithium abundance is
one order of magnitude higher than solar. Such an enrichment is
unexpected at this age for this type of star (see, e.g., Fig. 7 of
Meléndez et al. 2010), even when taking diﬀerent initial condi-
tions such as the rotation of the star into account (see Fig. 8 of
Meléndez et al. 2010 and Fig. 4.6 of Marques & Goupil 2013).
Only an extremely low initial rotation rate would explain the
high lithium abundance, if only rotation were to be considered.
As far as the rotation is concerned, our asteroseismic analysis
does not give any value for HD 43587Aa, but it shows that if the
star is not pole on, then its rotation rate is probably significantly
below that expected at this age. In any case, we should make
it clear that a very small rotation of the star today would not
necessarily explain the enhanced lithium abundance (thanks to a
very small initial rotation), as after about 1 Gyr, the rotation does
not depend on the initial conditions (Marques & Goupil 2013).
Unfortunately, the analysis of the light curve for HD 43587A
does not yield the surface rotation period with certainty. The
chromospheric behaviour of the Ca II H and K lines (S index),
measured for the period of one month with the NARVAL spec-
tropolarimeter gives an independent estimate of the lower limit
for HD 43587Aa rotation, Prot > 15 d. One should reobserve
for several months to be able to determine the rotation satisfac-
torily. Another interesting property of HD 43587Aa is its very
low chromospheric activity level (see, e.g., Hall et al. 2009).
Schröder et al. (2012) even suggested that the star could be in
a Maunder minimum period. Lubin et al. (2010) tried to connect
the lithium abundance with the evolutionary state, the low activ-
ity, and a Maunder minimum phase, but the links between all of
these factors are not straightforward and not fully understood.
7. Conclusions
The analysis of the light curve obtained by CoRoT of
HD 43587A exhibits clear acoustic modes, which allowed us to
establish a reference frequency table. Time-frequency analysis
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and MCMC methods were used to help discriminate between
noise and acoustic signal when the signal-to-noise ratio was low.
The detection of several = 3 modes proved to be statistically
significant. The frequency splitting induced by the internal ro-
tation of the star could not be extracted satisfactorily, its prob-
ability density function being bimodal. Two scenarios could be
realistic for the geometry of the star: either its inclination angle
is very low, which disminishes the signature of rotation in the
spectrum, or the rotation of the star is very low, with the same
consequence on the spectrum. No conclusion could be reached
concerning the surface rotation itself, with no magnetic struc-
tures due to the extremely low level of activity.
The HD 43587Aa seismic model corresponds to a star
slightly more massive, hotter, and thus more luminous than the
Sun: Mmodel = 1.04 M; Rmodel = 1.19 R; Lmodel = 1.58 L and
an age of 5.6 Gyr. The rotation profile remains particularly chal-
lenging: a solar analogue with a very slow rotation would result
from a diﬀerent history from that of the Sun. The physics that
could be responsible for this (protostellar cloud, early age of the
star, composition, magnetic field) remains uncertain, as well as
the impact of the binarity of the HD 43587A system on the evo-
lution and the properties of HD 43587Aa. New high resolution
spectrometric observations should be realised with the sampling
and the duration required to be able to decrease the upper limit
of the rotation rate. A more precise analysis of the magnetic and
chromospheric activity for this star is needed, and will be the
subject of a further study.
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Chapitre 4
Archivage et mise à disposition des
données
La phase des projets qui a le plus évolué et qui a pris une importance considérable est certainement
la phase d’exploitation, avec notamment l’archivage et la mise à disposition des données aux scientifiques,
voire à un public bien plus étendu. Le stockage lui-même a suivi sans trop de problème, l’augmentation des
volumes de données ayant été "assumée" sans problème par l’augmentation des performances des supports de
stockage. Par contre, l’accès aux données nécessite dorénavant un gros travail de structuration des produits
à archiver (amont) ainsi que l’élaboration d’une interface utilisateur qui combine simplicité/convivialité et
puissance (aval), afin de permettre l’élaboration et le traitement d’une requête pertinente mais éventuelle-
ment complexe. L’objectif en ligne de mire va sans dire : assurer une analyse optimale des données, en se
dotant des meilleurs moyens possibles.
Il y a donc un travail d’identification des informations de toute sorte qui pourraient être utiles à l’analyse
scientifique des données, puis d’élaboration (définition) des différents niveaux des produits qui seront issus
des données, avec les algorithmes d’étalonnage et de corrections diverses. Un élément majeur qui permet
notamment les requêtes des utilisateurs est constitué des en-têtes des fichiers ; ils contiennent les mots-clés
et certaines données auxiliaires issues de la charge utile ou pouvant se révéler utiles à l’exploitation (les
metadonnées). Une plus-value essentielle d’une archive est d’être évolutive, afin de pouvoir suivre les progrès
éventuels de réduction des données, par exemple des processus de corrections instrumentales. Il faut donc
suivre une logique de versions documentées de façon ad hoc, que ce soit au niveau des jeux de données, des
algorithmes de correction, voire du contenu des en-têtes.
4.1 Cas de GOLF/SOHO
La responsabilité du segment sol est assurée par nos collègues de l’Observatoire de la Côte d’Azur, Cathe-
rine Renaud et Gérard Grec ("Instrument Scientist"). Après la décommutation de la télémesure, le premier
niveau de données est constitué de fichiers quotidiens qui sont déposés par nos collègues au Centre MEDOC
(Multi Experiment Data & Operation Center) de l’IAS. Initialement créé en 1995 et développé pour être un
centre européen de données et d’opérations pour la mission SOHO, MEDOC a ensuite été enrichi avec de
nouvelles données d’autres missions spatiales d’observation du Soleil. En 2012, MEDOC est devenu formel-
lement le pôle thématique national pour la physique solaire spatiale, mis en place par une convention entre
le CNES, le CNRS/INSU et l’Université Paris-Sud.
Nos collègues de l’OCA mettent à la disposition du projet un site web où il est possible de consul-
ter la bonne santé de l’instrument en un coup d’œil ("quick look"), ainsi qu’un journal quotidien de l’état
de l’instrument, des télécommandes éventuellement envoyées, et de diverses informations technologiques :
https ://www-n.oca.eu/renaud/golf.html. La Figure 4.1 montre le "quick look" qui correspond au début
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Figure 4.1 – "Quick look" de l’état de l’instrument GOLF, le 23 novembre 2014. A gauche, les intensités
mesurées par les 2 détecteurs (haut), et par des voies de surveillance technologique (bas). A droite, une table
des valeurs minimale et maximale sur la journée, pour les températures des sous-systèmes ou les tensions
électriques délivrées (les valeurs nominales sont données pour comparaison).
de l’une des dernières perturbations instrumentales, en novembre 2014. Dans l’après midi, le système de
modulation magnétique est tombé en panne, ce qui a annihilé la modulation des intensités mesurées par
les 2 détecteurs toutes les 5 secondes. On peut noter que les températures des différents systèmes ont déjà
commencé à décroître du fait de la soudaine disparition de la dissipation thermique des bobines de courant
assurant la modulation, ce qui a provoqué une baisse visible du taux de comptage des PMs. Grâce aux don-
nées montré par ce "quick look", nous avons pu réagir rapidement, vérifier d’autres données technologiques,
et renvoyer l’ordre de redémarrage de la modulation magnétique. Le temps de retour à la normale, avec des
flux nominaux, fut de l’ordre de 5 jours.
Les données de niveau 1 ne sont pas officiellement publiques même si n’importe quel collègue peut se les
procurer s’il le souhaite. Ce choix résulte du fait que sans une connaissance approfondie de l’instrument, ces
données sont quasiment inexploitables. Ce que le projet offre à la communauté sont des séries temporelles
issues de la concaténation des fichiers quotidiens, datés, corrigées de certains effets instrumentaux opération-
nels, et étalonnées en vitesse (voir Section 2.2). Etant donné qu’il n’y a pas de méthode officielle validée,
estampillée "étalonnage de référence", notamment du fait de la panne des moteurs du module de polarisa-
tion, plusieurs séries temporelles sont disponibles à la communauté. Deux d’entre elles ne sont cependant
plus mises à jour depuis longtemps, du fait du départ des acteurs vers d’autres horizons, l’un d’eux ayant
"battu en retraite", rayé des cadres. Mon objectif prioritaire est de finaliser le travail commencé sur les 23
ans de données, afin d’établir une série temporelle la meilleure possible, qui devienne la série de référence.
Les produits de niveaux plus élevés (tables de fréquences, largeurs des modes,...) sont aussi disponibles sur
les sites web du projet, au CEA et à l’IAS, mais là encore, il n’y a pas de méthode unique validée par le
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projet, si bien que plusieurs jeux de données sont offerts. Cela n’est pas forcément un constat d’échec, car
il s’agit du reflet de la diversité des approches à toutes les étapes de la réduction des données. Cependant,
cela implique une documentation dédiée à chaque jeu de données ainsi qu’une discussion a posteriori sur
l’influence éventuelle de telle ou telle hypothèse sur l’interprétation en termes de propriétés solaires.
Sur un plan plus personnel, j’ai pris la décision en 2015, de transformer le site web officiel de GOLF
qui se trouve à l’IAS. Avec l’aide d’un ingénieur informaticien en CDD, j’ai pu démarrer la réalisation
d’un nouveau site beaucoup plus convivial et contenant beaucoup plus d’informations : http ://www.ias.u-
psud.fr/golf/templates/. La philosophie est de pérenniser la compréhension des mesures de l’instrument, en
particulier en ayant accès à l’historique de tous les événements opérationnels (sauts d’horloge, modifications
de la configuration opérationnelle, etc).
4.2 Cas de CoRoT
Pour CoRoT, c’est l’IAS, avec notamment le binôme de choc Frédéric Baudin et Hervé Ballans (qui a suc-
cédé à Jean-Luc Orcesi), qui assume la responsabilité de l’archivage et de l’interface utilisateurs. L’affaire est
plus complexe que dans le cas de GOLF, avec 2 thématiques scientifiques (Astérosismologie et Exoplanètes),
et plusieurs "runs" d’observation d’un certain nombre de cibles, très élevé dans le champ "exoplanète" contre
un peu plus de 150 étoiles brillantes côté astérosismologie. La liste des produits à archiver est en conséquence
particulièrement riche, avec plusieurs critères d’accès possible pour un même produit. Au niveau des droits
d’accès, le comité scientifique de CoRoT a, selon moi, réellement joué son rôle dans l’élaboration d’une poli-
tique d’accès aux données : les données de niveau 2 dont j’ai parlé au chapitre précédent étaient accessibles
aux Co-Is sur une période propriétaire de 1 an, puis devenaient publiques. Cela permettait aux Co-Is de
travailler avec moins de pression que si les données avaient été offertes immédiatement à n’importe qui, et
cela permettait, de plus, de détecter d’éventuelles signatures instrumentales non anticipées. Les données de
niveau 1, donc non corrigées, étaient disponibles sur requête, ce qui permettait d’avoir une vision des équipes
souhaitant s’investir dans la réduction des données, en plus de celles qui avaient des responsabilités formelles.
L’archive CoRoT officielle est joignable à l’adresse suivante : http ://idoc-corot.ias.u-psud.fr/. Il est
possible de faire des requêtes de plusieurs façons, selon que l’on souhaite récupérer tous les produits d’un
"run" entier ou que l’on souhaite se concentrer sur les données de cibles particulières. Dans ce dernier cas, on
peut sélectionner plusieurs cibles dans un menu déroulant ou en utilisant une interface utilisateurs offrant
de multiples champs. La Figure 4.2 illustre le cas d’une requête réalisée via cette interface pour les produits
N2 des champs "astérosismologie". Il est possible de remplir un ou plusieurs champs correspondant à des
propriétés du "run", de la cible elle-même, ou encore de la période d’observation. L’objectif de l’exemple de
la Figure 4.2 est d’identifier toutes les cibles de magnitude comprise entre 5 et 6, afin d’être en mesure de
récupérer leurs courbes de lumière. On peut noter divers éléments d’information du "run" ou de la cible, dans
la liste des résultats de la requête, dont un "quick look" de la courbe de lumière, et un lien vers l’observatoire
virtuel, une structure bien réelle sur laquelle je reviendrai au chapitre 6.1. En fonction des requêtes, un
fichier-archive contenant les produits est téléchargeable en temps réel ou un lien vers un fichier plus gros
est envoyé par mail. Une des fortes valeurs ajoutées de cette archive est la présence de catalogues d’étoiles
selon certaines classifications ("CoRoT datasets" sur l’archive), comme par exemple la liste des exoplanètes
détectées par CoRoT, la liste des géantes rouges observées ou encore des étoiles classées selon leur période
de rotation...
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Figure 4.2 – Interface de l’archive des données CoRoT. Le volet de gauche permet d’exprimer la requête,
celui de droite présente les caractéristiques des résultats. La requête est ici effectuée sur un intervalle de
magnitude des cibles.
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4.3 Cas de PICARD
Comme je l’ai signalé à la section 2.3.1, je suis le responsable de l’archivage et de la mise à disposition
des données PICARD à la communauté. PICARD se distingue de GOLF, voire même de CoRoT par la mul-
tiplicité de ses modes d’observations, avec des séquences opérationnelles différentes selon les éphémérides,
selon la géométrie regardée sur le Soleil, et selon les décisions de mener tel ou tel programme dédié pendant
une durée déterminée. L’interface d’accès aux données devait donc être très riche, sans pour autant être une
usine à gaz avec plein de champs à remplir correctement, dans un format contraint et rigide. Ma priorité
fut de réussir à combiner richesse, simplicité et convivialité. Je souhaitais notamment permettre l’accès aux
données de différentes façons possibles : selon que l’on recherchait un produit de nature particulière, selon
que l’on cherchait les produits enregistrés à une date précise, ou encore selon des critères de recherche plus
classiques. Pour la réalisation de cet objectif, j’ai encadré un ingénieur informaticien (CDD d’1.5 an environ).
Le dialogue entre nous fut excellent et le travail "parfaitement" réalisé, de mon point de vue, même s’il est
toujours possible de faire mieux 1. Je visais en particulier la possibilité d’avoir une vue globale, ou presque,
de l’arborescence des différents produits, pour les 3 instruments de la charge utile (SODISM, PREMOS,
SOVAP), afin de pouvoir reconnaître puis sélectionner un produit directement en cliquant dessus. C’est ce
que nous avons réussi à réaliser et qui est illustré par la Figure 4.3. A chaque produit est associée une
vignette contenant une vue synthétique de la donnée ainsi que des liens vers la base de données et vers une
fenêtre rappelant la description du produit. Outre les différents produits prévus avant le lancement (limbes
solaires, macropixels, données technologiques, modes d’opérations particuliers), apparaissent les séquences
spécifiques qui ont été décidées pendant les opérations de la mission : il s’agit d’observations continues pour
les objectifs de sismologie, sans interruption par les mesures multi-longueur d’onde du diamètre solaire. La
Figure 4.4 montre l’équivalent pour les autres instruments, ci-inclus SODISM2, un modèle jumeau de SO-
DISM fonctionnant au CERGA et opéré par nos collègues de l’OCA.
Je souhaitais aussi que l’utilisateur de l’archive puisse avoir une vue temporelle rapide des différents modes
ou séquences d’opération. Je me suis mis notamment à la place d’un collègue souhaitant étudier un événe-
ment particulier sur le Soleil, qu’il aurait par exemple repéré avec un autre instrument fonctionnant dans
d’autres domaines de longueurs d’onde. La Figure 4.5 montre l’interface permettant de dérouler le calendrier
semaine par semaine avec la liste des opérations menées, et la possibilité de préciser le déroulé d’une semaine
donnée. Il est possible de balayer le calendrier ou d’aller directement à une période précise en rentrant les
dates désirées. La Figure 4.5 montre une période particulière de tests et étalonnages, en particulier de champ
plat du CCD et du temps d’exposition. Les Figures 4.6 et 4.7 illustrent les cas de semaines avec plusieurs
jours en mode routine (alternance de mesures de diamètres solaires et de mesures héliosismiques) et d’autres
jours dédiés à une séquence particulière, des mesures continues pour l’héliosismologie dans le premier cas, et
des mesures avec rotation du satellite sur lui-même dans le deuxième cas. Ce dernier mode d’opération appelé
"MDO, mode de distorsion" a permis de discriminer les effets solaires des effets instrumentaux dans l’estima-
tion de l’aplatissement du disque solaire ; ce fut un mode primordial pour le succès de cet objectif scientifique.
Un troisième mode d’accès aux données est proposé, plus classique, avec des champs à remplir selon la
période de l’observation, le mode opérationnel, le niveau de données, la longueur d’onde... Un mode d’emploi
explicitant les 3 philosophies de recherche des produits, et un certain nombre de liens vers la documentation
du projet, complètent l’interface. Sauf erreur de ma part, il n’y a eu aucune validation officielle de l’archive par
le groupe PI de PICARD, au contraire du CNES, notamment par la voix de Michel Rouzé (chef de projet) qui
a effectué plusieurs relances au PI de chaque instrument pour alimenter l’archive avec les différents produits
mis à jour. Je salue le soutien de Mustapha Meftah du LATMOS, laboratoire PI de PICARD, qui a œuvré
aussi en ce sens. Je dois signaler ma grande satisfaction d’avoir pu constater que les outils et méthodes
développés à cette occasion ont été repris pour la refonte complète du site web de GOLF, et pour les sites
web et d’interface "archive" d’autres projets de l’IAS. Il s’agit d’un réel signe de reconnaissance de la qualité
du travail effectué, et ce d’autant plus que le CNES a choisi PICARD comme mission pilote pour mettre au
point des procédures de pérennisation des données et de leur accès par la communauté. J’ai participé aux
réflexions sur le sujet et notamment à la préparation du document qui sert dorénavant de référence, avec du
côté de l’expertise informatique IAS, la participation de Gilles Poulleau et de Stéphane Caminade.
1. http ://idoc-picard.ias.u-psud.fr
57
Figure 4.3 – Interface "Datasets Explorer" de l’archive des données SODISM/PICARD, avec présentation
des produits à l’aide de vignettes. 58
Figure 4.4 – Interface "Datasets Explorer" de l’archive des données PREMOS et SOVAP (PICARD) et
SODISM2 (PICARDSOL), avec présentation des produits à l’aide de vignettes.
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Figure 4.5 – Interface "Timeline" de l’archive des données PICARD, avec présentation des séquences opé-
rationnelles selon le calendrier.
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Figure 4.6 – Interface "Timeline" de l’archive des données PICARD, présentant les opérations pour la 96ème
semaine d’opération.
Figure 4.7 – Interface "Timeline" de l’archive des données PICARD, présentant les opérations pour la 98ème
semaine d’opération.
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Chapitre 5
Perspectives. Les missions de l’ère
2020
Une fois n’est pas coutume, je citerai le Sénat des Etats-Unis d’Amérique :
"In 2017 the US Senate passed the Space Weather Research and Forecasting Act, which stipulates that “in
order to sustain the current space-based observational capabilities, NASA shall :
(1) in cooperation with the European Space Agency, maintain operations of the Solar and Heliospheric
Observatory/Large Angle and Spectrometric Coronagraph (SOHO/LASCO) for as long as it continues to
deliver quality observations, and
(2) prioritize the reception of LASCO data”."
Longue vie à LASCO, donc, seul coronographe solaire en opération dans l’espace sur la ligne de visée
Soleil–Terre, qui détient finalement, le sort de SOHO et de ses autres instruments !
5.1 Optimiser les opérations, l’exploitation des données GOLF/SOHO
et pérenniser l’accès aux données
L’optimisation des opérations est évidemment essentielle à l’acquisition des meilleures données possibles
et ainsi à l’optimisation du retour scientifique. Je suis le mieux placé pour assurer cette tâche, avec l’aide
de quelques collègues de l’OCA et de l’AIM (CEA Saclay), dont certains sont en retraite... Les opérations
de SOHO sont officiellement prolongées jusqu’en fin 2022 (décision du Science Programme Committee de
l’ESA ; novembre 2018). Indépendamment de la durée de vie de SOHO, ma priorité absolue est la fourniture
de séries temporelles GOLF les plus propres possibles, et les mieux documentées possible. GOLF a certes
déjà permis de créer la série temporelle de la vitesse photosphérique la plus longue jamais obtenue, mais de
plus, aucun instrument ne pourra recréer une telle série avant (très) longtemps. Maintenir à jour une table de
paramètres des modes propres d’oscillation, et son évolution temporelle, est un objectif que GOLF doit as-
surer le plus longtemps possible. Une étape préalable à cela est un étalonnage des mesures en vitesse qui soit
parfaitement maîtrisé quant à ses corrections instrumentales et ses suppositions en termes de phénomènes
physique ou de processus mathématiques. Cela implique de travailler sur les paramètres technologiques. Il
faut non seulement s’attaquer à l’ensemble des séries temporelles (plus de 23 ans de mesure), mais il faut
aussi pérenniser l’accès aux données, sans rien oublier au niveau de l’historique opérationnel qui pourrait
aider à refaire une chaîne de réduction des intensités brutes. Le retour d’expérience est plus qu’un devoir
du PI ; il s’agit d’une mission de base du scientifique. Ma priorité est de tirer le maximum des données
exceptionnelles de SOHO, avec cet objectif identificatoire (voire "identitaire") des modes de gravité, essentiel
à la détermination des propriétés physiques du cœur solaire, telles sa rotation et son champ magnétique.
De plus, si l’on confirme un jour la détection des modes g, j’aimerais montrer à partir de quelle étape de
réduction des données, le signal peut être mis en évidence.
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Il y a quelques années, j’avais démarré une recherche de modes de gravité par des méthodes numériques
testant certaines propriétés éventuelles du signal. Le but est d’arriver à une augmentation substantielle du
rapport signal/bruit, en supposant que la signature des modes est diluée dans le spectre, par exemple sous
l’effet d’une modulation des fréquences liée au cycle solaire ou liée à la rotation du cœur. Le concept com-
mun à ces méthodes est de reconcentrer l’énergie d’un mode dans un seul pic de la densité spectrale, par
démodulation directe ou par l’intermédiaire d’une intercorrélation avec un profil de référence. J’en suis mal-
heureusement resté au niveau de la mise au point des méthodes sur des signaux de test. Avant de reconcentrer
l’énergie spectrale des modes, il faudrait déjà que je me reconcentre moi-même sur ce travail...
5.2 Exploitation de l’expérience PHI/Solar Orbiter
La sonde Solar Orbiter dont le lancement est dans moins d’un an, en principe, embarque PHI (Polarimetric
and Helioseismic Imager), une expérience de mesure des vitesses et du champ magnétique photosphériques.
Le cœur de l’instrument est un interféromètre de Fabry–Perot, appelé filtregraphe. Ces dernières années, j’ai
participé aux recettes des performances, tests fonctionnels et étalonnages du filtregraphe. Pour cela, j’avais
remis en état et réoptimisé le laser à colorant dont je m’étais servi pour GOLF (réalignements optiques
optimisation de la cavité résonante). Le défi et l’intérêt de cette tâche vinrent du fait que la longueur d’onde
de fonctionnement de PHI est dans une zone de faible rendement du colorant du laser, ce qui rend très
délicate l’obtention des stabilités photométrique et en longueur d’onde. L’achat d’un nouveau laser au ren-
dement optimisé pour PHI aurait coûté beaucoup plus cher, et nous avons choisi l’option de faire fonctionner
notre vieux laser à ses limites. Cela nous a bien réussi puisque les 3 modèles de filtregraphe furent testés
avec succès : cartographies des transmission, longueur d’onde centrale, largeur à mi-hauteur, coefficient de
stabilité thermique, sensibilité aux variations de la haute tension. . . L’analyse comparée des performances a
permis de choisir l’étalon de vol et celui de rechange en cas de nécessité. Le système a été livré à nos collègues
allemands de Göttingen, responsables de l’intégration du filtregraphe dans l’instrument.
L’exploitation des données de PHI sera originale et loin d’être triviale, étant donné, en particulier, l’orbite
variable de la sonde qui s’élèvera au-dessus de l’écliptique. La vue inédite des zones polaires me permettra
peut-être de revenir aux études de la topologie du champ magnétique le long du cycle, notamment lors du
démarrage d’un nouveau cycle (voir mes travaux sur la sensibilité magnétique des fréquences propres des
modes zonaux, Section 2.2.4). Je rechercherai également la signature des modes propres au limbe solaire, afin
de préciser ce que nous avons vu avec SODISM/PICARD, et aller plus loin dans l’évaluation de la pertinence
de cette piste pour la détection des modes de gravité. Je suis également intéressé par une nouvelle mesure de
l’aplatissement solaire : si la mesure actuelle est favorable à SODISM/PICARD par rapport à HMI/SDO,
cela mérite une vérification par des mesures indépendantes, à même d’apporter un élément déterminant pour
résoudre la controverse.
5.3 Sismologie avec la mission PLATO
La grande mission européenne post CoRoT et Kepler est PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations
of stars ; mission M3 du programme Cosmic Vision de l’Agence Spatiale Européenne). PLATO observera
plusieurs centaines de milliers d’étoiles très brillantes avec une précision inégalée. L’objectif est de déterminer
l’âge des systèmes étoile-planètes, la structure et la composition de exoplanètes (rocheuses, gazeuses, océan)
et la présence éventuelle d’une atmosphère. L’ambition affichée est même de détecter des planètes rocheuses
dans la zone dite d’habitabilité autour d’étoiles de type solaire.
Je suis membre du consortium au niveau du traitement astérosismique ("Stellar Analysis System" ou
SAS) qui est une des composantes du "Plato Data Center". La responsabilité du SAS est à l’IAS, assurée par
T. Appourchaux. Je suis responsable d’une des étapes de réduction des données (estimation du bruit de fond
en fréquence, d’origine stellaire). Il s’agit d’estimer correctement les composantes de la densité spectrale du
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signal, qui ne sont pas d’origine oscillatoire mais d’origine convective ou magnétique. Une mauvaise estima-
tion conduit à des biais sur les propriétés sismiques de l’étoile. L’objectif clairement affiché par l’ESA est de
fournir aux planétologues les caractéristiques des étoiles hôtes des exoplanètes d’intérêt, d’où un dialogue
essentiel entre nos deux communautés.
A un niveau plus personnel, j’ai aussi pour ambition de tester l’application de la méthode de détection des
modes de gravité dans les données GOLF à des cibles stellaires de type solaire, à différents stades d’évolution.
Pour les étoiles dont les modes de gravité nous offrent une visibilité directe plus élevée, nous pourrons même
confronter les résultats des deux approches, i.e. la détection directe et la détection indirecte via la variation
de la grande séparation des modes p.
5.4 Sismologie avec la mission JOVIAL
Je suis co-proposant du projet JOVIAL (Jupiter : Oscillation through Velocity Image at severAl Longi-
tudes), soumis par François-Xavier Schmider (OCA), et accepté en 2015 comme programme blanc de l’ANR.
Le projet propose d’observer les modes d’oscillations de Jupiter, puis de Saturne, en réalisant et en utilisant
sur le ciel un imageur Doppler. Nous avons de quoi être optimistes : les premières détections des oscillations
de Jupiter ont été obtenues avec SYMPA, un précurseur de JOVIAL, par Gaulme et al. (2011). L’astéro-
sismologie appliquée aux planètes géantes est à l’heure actuelle la seule méthode permettant de sonder la
structure interne des géantes gazeuses, et donc en passe d’ouvrir une fenêtre d’étude des conditions de for-
mation et d’évolution du système solaire. L’instrument apportera également en plus-value une mesure très
précise des vents dans la troposphère par une méthode différente du suivi des nuages. La conception et la
réalisation d’un prototype de l’instrument ont été réalisées sous financement CNES en préparation de la mis-
sion JUICE. Cet instrument est sur le ciel à l’Observatoire de Calern. Les campagnes "tests" d’observation de
Jupiter (2015 et 2016) ont donné lieu à une première analyse du profil des vents, acceptée pour publication
dans Icarus (Gonçalves et al. 2019). La comparaison avec la détermination des vents opérée sur les données
du Hubble Space Telescope, pointe les zones où la méthode par suivi des nuages pourrait être biaisée : des
écarts significatifs entre les deux méthodes sont obtenus notamment dans la Ceinture Equatoriale Nord.
Un clone de l’instrument est en cours de réalisation à l’Université d’Etat du Nouveau Mexique sous fi-
nancement propre (NSF). La proposition ANR vise à adapter l’instrument à un télescope situé au Japon, à
le réaliser, puis à analyser et interpréter l’ensemble des données provenant des trois observatoires. Je suis le
responsable local de JOVIAL à l’IAS qui est maître d’œuvre du développement de la cuve à vide, enceinte
hébergeant l’interféromètre de Mach-Zehnder et ses optiques. La cuve est ses systèmes thermo-mécaniques
ont été réalisés, testés puis livrés à l’OCA en 2018, année pendant laquelle les gros points durs de la réalisa-
tion de l’interféromètre ont été maîtrisés par nos collègues de l’OCA. L’instrument a été installé sans souci
particulier sur le site d’Okayama, puis a livré sa première lumière en avril 2019, avec des observations tests
de Jupiter, de Saturne et de Venus. L’IAS participera aussi aux campagnes d’observations (2019 et 2020) et
à l’analyse des données. Nous sommes, de plus, responsables de l’archivage et de la mise à disposition des
données, au Centre IDOC 1 de l’IAS. Je compte apporter toute mon expertise instrumentale et en analyse
de données à l’étude sismique des planètes, objets dont l’histoire est intimement liée à celle de leur étoile
hôte. Même si le principe d’avoir recours à la sismologie est constant dans mon parcours, il s’agit d’un thème
de recherche nouveau pour moi, et c’est particulièrement motivant. L’écriture de ce document m’a d’ailleurs
permis de découvrir un historique que je ne connaissais pas du tout, et je me permets d’en résumer les
éléments qui me semblent marquants, en annexe D. Certes, je connaissais déjà quelques éléments liés à la
sismologie terrestre, dont un résultat est illustré dans ma thèse (Boumier 1991), mais au niveau des planètes
ou satellites naturels, j’étais quasiment ignare. Le lecteur avisé aura bondi devant le culot de citer ma thèse
au lieu de citer Guyot (1990) directement ; j’avoue avoir cédé à la tentation de pointer l’absurdité et surtout
l’impertinence de doper son taux de citation par des autocitations pas toujours très honnêtes... J’aurais
donc dû citer Guyot (1990), article dans lequel François Guyot (Muséum National d’Histoire Naturelle de
Paris) illustre la relation entre la vitesse des ondes sismiques et la densité, avec à la clé une estimation de
1. Integrated Data & Operation Center ; créé en 2003 ; contient les centres thématiques, notamment MEDOC.
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la composition chimique du noyau et du manteau terrestres. Avant de s’attaquer aux planètes géantes, les
sismologues planétaires se sont essayés à la surface rocheuse de la Lune, il y a une cinquantaine d’années,
en choisissant d’abord la Mer de la Tranquillité (Apollo 11) puis l’Océan des Tempêtes (Apollo 12) pour y
déposer les deux premiers sismomètres passifs d’un réseau de quatre. Il y eut même de la sismologie active
sur la Lune, avec quelques expériences d’impacts contrôlés de masses lourdes dont les crashs volontaires du
dernier étage des fusées Saturne V ! Dans les années 70, les sondes Viking ont déposé des sismomètres sur
Mars, sans malheureusement déboucher sur des mesures probantes sauf, de façon fortuite, en terme de don-
nées relatives aux vents et à la circulation de l’atmosphère (ironie de l’histoire, quand on pense que JOVIAL
inclut de tels objectifs "météorologiques" !). Les années 80 ont donné lieu à des tentatives audacieuses de
mesure d’activité sismique sur Venus, mais le défi était de taille et le reste d’ailleurs encore de nos jours.
L’actualité est donc, d’un côté, le retour sur Mars, avec SEIS, le sismomètre d’InSight, et de l’autre
côté, le pointage de télescopes terrestres sur Jupiter, avec JOVIAL ! JOVIAL est un projet que l’on pourrait
qualifier "à cheval" sur la sismologie planétaire et sur la sismologie stellaire. En effet, il s’agit de détecter
les oscillations à distance, donc comme pour les étoiles, par l’analyse du rayonnement lumineux qui nous
arrive de la planète. Contrairement au cas stellaire, il ne s’agit pas d’analyser le rayonnement émis par
l’objet d’étude, mais celui du Soleil réfléchi par la planète. Que Jupiter soit une étoile ratée ou pas n’est
pas la question ici, mais j’espère ne choquer personne en écrivant qu’une planète géante peut être considérée
du point de vue sismique comme intermédiaire entre les planètes rocheuses et les étoiles. Et puis, le plus
important n’est-il pas que Jupiter soit, au final, une planète réussie ?
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Chapitre 6
Leçons apprises et réflexions
personnelles sur le fonctionnement de
la recherche
6.1 Leçons apprises
Je n’ai pas la prétention d’avoir tiré toutes les leçons possibles de mon expérience dans le domaine de
la recherche et de l’enseignement supérieur, mais je pense essentiel de partager celles que je pense avoir
apprises. Cela peut entraîner une discussion sur certains points plus ou moins subjectifs, et certaines leçons
constituent un message adressé aux générations plus jeunes.
6.1.1 Au niveau de la conception instrumentale
Le concept lui-même
- Le profil de la mission, en particulier l’orbite prévue, conditionne les perturbations opérationnelles et
impose par conséquent des contraintes aux spécifications instrumentales. Il me semble même que certains
objectifs scientifiques ne peuvent s’accommoder de toutes les contraintes, sauf éventuellement au prix d’un
instrument hyper sophistiqué. Par exemple, je pense qu’une orbite basse autour de la Terre est à bannir
pour toute expérience de recherche des modes de gravité solaires, fondée sur des méthodes classiques de
détection : quelques signatures orbitales arrivent toujours à passer entre les mailles des filtres isolants,
bruitant le domaine spectral aux basses fréquences d’intérêt.
- Au moment de la conception de GOLF, il fut question du nombre de détecteurs à disposer autour de
la cellule, ainsi que de la nécessité d’une diode en sortie de la cellule à résonance, le long de la ligne de
visée. La première question fut tranchée sous la contrainte de l’encombrement mécanique, et la deuxième....
je ne me souviens plus. L’idée de la diode fut abandonnée, peut-être du fait de la peur d’avoir de la lumière
réfléchie par la diode vers la cellule. Il me semble cependant qu’un signal mesuré directement sur la ligne de
visée aurait pu nous être très utile, et pour un rajout en télémesure quasiment nul. Outre les vérifications
de la sensibilité au dépointage, un signal photométrique non sensible à l’effet Doppler aurait pu nous être
fort utile, en cas de doute sur certaines variations des signaux enregistrés par les PMs. La perte du mode
différentiel du spectromètre a amplifié les regrets de n’avoir pas opté pour une diode au lieu du piège à
lumière, et a montré que le mieux n’est pas forcément l’ennemi du bien...
- Toujours au niveau de la chaîne de détection de GOLF, un événement de dernière minute nous a proba-
blement évité une cruelle désillusion. Si ma mémoire est bonne, un fonctionnement erratique est apparu lors
des recettes effectuées après la livraison du modèle de vol. Le branle-bas de combat qui s’en est suivi a mobi-
lisé les collègues du CEA de Saclay (responsable du système de détection), du CNES et de l’IAS le laboratoire
PI. Après plusieurs jours d’incompréhension, les tests ont montré que certaines soudures étaient devenues
intermittentes, avec un diagnostic de vieillissement prématuré dont l’origine fut attribuée à des contraintes
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mécaniques excessives. La cause la plus probable de cet excès fut attribuée au fait que l’électronique était
un système mécanique hyperstatique avec des liaisons qui assuraient aussi, bien malheureusement, une fonc-
tion de conduction électrique entre les différents étages du montage. La solution adoptée fut de vérifier la
fonctionnalité du modèle de rechange du sous-système de détection, puis de le "noyer" dans une résine pour
quasiment annuler tous les degrés de liberté mécaniques et enfin, de l’échanger avec le modèle de vol de
l’instrument. Nous avons eu une chance incroyable qu’une soudure lâche avant le décollage de SOHO et pas
quelque temps après... On pense souvent gagner quelque part en doublant les fonctions de certains éléments,
mais cela peut s’avérer catastrophique si chaque fonction n’est pas parfaitement spécifiée et réalisée. Pour
terminer sur une note plus humoristique, je dirai que "outre la propreté requise pour des soudures de qualité,
les soudures ne font pas bon ménage avec les contraintes mécaniques...".
- Les doubles fonctions peuvent aussi être à l’origine de couplage, plus précisément de diaphonies à consi-
dérer avec attention. J’ai mentionné le problème de ce type rencontré tardivement lors des tests de longue
durée de CoRoT (voir la Section 3.1). La double fonction n’était cette fois pas liée à 2 fonctions de nature
différente, comme dans le cas précédent de la chaîne de détection de GOLF, mais il s’agissait du fonction-
nement d’un même système pour 2 objets différents : l’acquisition des pixels d’un canal "Exoplanètes" et de
ceux d’un canal "Sismologie". Les cycles de mesures différents pour les 2 canaux semblaient pouvoir s’ignorer,
mais c’était compter sans les battements. Au final, moyennant quelques précautions, la co-habitation s’est
tout de même très bien passée !
Les redondances
- GOLF/SOHO est la spatialisation d’un principe de spectromètre à résonance déjà utilisé depuis le sol.
Plusieurs redondances avaient alors été conçues afin d’augmenter la fiabilité de l’instrument. Ce fut le cas pour
les moteurs chargés de faire tourner les lames polarisantes, du moins le croyions nous. Le fait de dupliquer
un moteur dans le but d’ajouter un objectif scientifique secondaire (la mesure du champ magnétique solaire
intégré) était aussi censé assurer une redondance : "si l’un tombe en panne, on perd un objectif secondaire,
mais pas le principal qui est la mesure de la vitesse Doppler". Or, la conception des moteurs était fondée sur
la même technologie, et au final, le même dysfonctionnement a attaqué les 2 moteurs à 1 mois d’intervalle !
Le même environnement thermique des 2 systèmes de contrôle a produit la même dégénérescence des niveaux
logique de la commande des moteur... Il s’agissait dans ce cas d’une redondance homogène (duplication de
systèmes identiques), qui peut s’avérer efficace lors de pannes provoquées de façon aléatoire, par exemple la
destruction d’un composant électronique sous l’effet du choc d’une particule de haute énergie. Par contre,
une redondance homogène n’augmente pas la fiabilité globale de l’instrument face à un risque au niveau
conceptuel même ! Une extrême vigilance s’impose, par conséquent, dans ce cas, notamment au niveau des
marges sur les conditions de fonctionnement et au moment de la recette des divers systèmes. Une erreur a
donc été commise quelque part, soit dans le modèle thermique des cartes électroniques des moteurs, soit au
niveau des interfaces "système", soit encore au niveau des marges sur l’estimation des conditions thermiques
opérationnelles. Ayant participé aux tests fonctionnels des différents modèles de l’instrument, je n’ai pas
souvenir qu’il y ait eu le moindre test des limites de fonctionnement nominal des moteurs. Je dois aussi
admettre que j’étais bien jeune à l’époque et que je n’ai pas tous les éléments en ma possession ; c’était il y
a plus de... 25 ans. Certes, le planning de tests des différents modèles de GOLF s’est révélé trop tendu, mais
je crois que l’erreur majeure au final est que nous n’avions aucun doute dans la possibilité des moteurs de
réaliser une simple rotation de 90 degrés toutes les 20 secondes...
- GOLF possède deux canaux de comptage des photons, une principale et une redondante. Ce ne sont
pas seulement les photomultiplicateurs qui sont redondés, mais toute la chaîne, des fibres optique de reprise
à l’électronique de discrimination et d’amplification. Il s’agit donc là aussi d’une redondance homogène,
mais cette fois, les études du sous-système, seul et dans son environnement, ont été extrêmement bien
maîtrisées par nos collègues du CEA de Saclay, au bémol près exposé il y a quelques lignes sur les "soudures
hyperstatiques". Contrairement au cas des 2 moteurs prévus pour fonctionner en parallèle, seule un canal
de détection est actif, l’autre n’étant que suppléant, attendant son heure éventuelle. En d’autres termes, il
s’agit d’une redondance froide. Sur le papier, c’est très bien, mais un défaut concret du système existe dans
la lourdeur de la commutation d’un canal à l’autre. A cette fin, plusieurs relais mécaniques sont nécessaires,
dont la fiabilité n’a pas été testée sur une vie aussi longue dans le vide... Autant, nous pouvions être confiants
dans le passage d’une voie à l’autre au cours des premières années d’opérations, autant après les conditions
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extrêmes non prévues supportées par les systèmes au cours des "vacances" de SOHO, et après autant d’années,
nous n’avons aucun élément permettant d’estimer la probabilité de réussite de la commutation des relais.
Nous ne pouvons pas risquer de perdre la voie actuelle sans certitude d’atteindre la voie redondante à cause
d’un relais bloqué entre 2 états... Ainsi, nous avons, certes, 2 PMs indépendants qui collectent les photons
réémis après résonance, mais au bout du compte, nous avons 2 autres PMs qui n’auront pas servi pendant
toute la durée des opérations (sauf pour les tests de vie à la recette opérationnelle lors de la mise à poste
au début de 1996). Ces détecteurs n’ayant pas vieilli, il aurait été précieux de pouvoir en disposer au cours
de la vie de GOLF, pour par exemple prendre le relais après 10 ans, quand le bruit de photons a dépassé
le bruit solaire convectif pour les modes de pression autour de 1 mHz. Loin de moi l’idée de "cracher dans
la soupe" : il s’agissait d’assurer une fiabilité des systèmes de 6 ans, et le contrat a été rempli. Il faut donc
prendre les extensions multiples de SOHO comme une chance, et ne pas se torturer avec des "si nous avions
su...". J’aimerais toutefois en tirer une leçon. Il aurait été stupide de choisir une redondance chaude pour les
2 canaux, i.e. de les faire fonctionner en même temps, car ils auraient tous vieilli en parallèle. Par contre,
choisir une commutation qui implique d’éteindre l’instrument et qui repose sur des systèmes lourds pour
lesquels nous n’avons pas un grand retour d’expérience dans l’espace, était-elle la meilleure solution ? Je
ne sais pas ; c’était peut-être la seule qui permettait d’assurer une redondance totale des canaux sur la
durée de vie prévue initialement. Si la fin de vie de SOHO est décidée et planifiée un jour, je proposerai
au CNES/ESA/NASA de procéder à quelques tests opérationnels, afin de tester certaines configurations.
Peut-être me répondra-t-on au sujet des relais : "cette technologie n’existe plus, donc pas la peine de savoir
si ils sont ou non encore commutables" ! Cela n’est pas certain...
Les tests fonctionnels
Les tests de performances de stabilité instrumentale par une expérience de longue durée sont extrêmement
délicats à réaliser : la stabilité des systèmes de test eux-mêmes est irréalisable sur la durée requise pour vérifier
toutes les performances de l’instrument. Il faut donc se limiter à quelques jours, voire quelques semaines,
ce qui reste très utile pour une première analyse de la réponse instrumentale dans les différents modes de
fonctionnement, et pour identifier d’éventuelles anomalies non détectées au niveau des sous-systèmes. De
fait, ces tests de longue durée sont planifiés en fin de période des tests fonctionnels de base, et doivent donc
encaisser les retards quasi inévitables. Il faut donc prendre beaucoup de marge dans le planning afin de ne
pas être obligé d’annuler la dernière étape...
La documentation
- Dès le début du projet GOLF, j’ai été très surpris de la quantité de documents que je voyais passer,
jonglant avec un tas d’acronymes. Plusieurs années plus tard, je me suis même senti noyé dans la masse de
tout ce que je recevais par mail. J’avais l’impression que certains collègues écrivait un "doc" à chaque fois
qu’ils réfléchissaient à quelque chose ! Et le pire est peut-être que je ne savais pas toujours dans quel "doc"
chercher les réponses aux questions que je me posais, par exemple au niveau du segment sol d’un des projets,
où une partie de l’information que je cherchais se trouvait dans un "doc" et une autre partie ailleurs... La
question de la documentation d’un projet est réellement devenue majeure à tous les niveaux, du choix même
du contenu dont la répartition des informations, jusqu’à leur mise à disposition. Avec le temps, j’ai d’ailleurs
noté une amélioration très nette de la gestion des documents, via des bases de données dédiées.
- Une petite anecdote qui m’a marqué au cours de la vie de GOLF : au dernier changement de configura-
tion, en novembre 2002, lorsque nous sommes revenus observer dans les ailes bleues des raies solaires, nous
avions décidé de faire tourner chacun des 2 moteurs de 45 degrés plutôt que de tenter d’en faire tourner un
seul de 90 degrés (faut-il rappeler que les moteurs étaient en panne...). Après avoir réussi ces 2 rotations,
quelle ne fut pas notre surprise de constater un peu plus tard que nous étions toujours dans les ailes rouges...
Alors que j’en discutais au téléphone avec Gérard Grec, le "Project Scientist", je me souviens encore du fou
rire qui nous a pris quand Gérard s’est rappelé son choix de faire tourner les 2 moteurs en sens inverse,
afin de leur faire assurer, en quelque sorte, une conservation du moment angulaire ! Eh bien, je ne crois
pas que cette information figure dans un quelconque document que ce soit ! En principe, les moteurs ne
devaient tourner que de 90 degrés, et toujours dans le même sens. Cela légitimait-il un document ? Quoiqu’il
en soit, une information que l’on est incapable de retrouver n’en est plus une, et les collègues qui pourraient
me renseigner sur la documentation sont tous retraités, voire décédés. De plus, la documentation de GOLF
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n’est pas stockée dans une base de données. Peut-être un jour, irai-je fouiner dans les vieux documents et
trouverai-je cette fameuse information sur le sens relatif des moteurs ?
- Un aspect essentiel de la documentation est le circuit de validation, notamment en lien avec la gestion
des différentes versions. Le cas de PICARD que j’ai exposé à la Section 2.3.1 est caricatural, et m’a convaincu
qu’il faut vraiment insister dès le début pour que les choses soient parfaitement claires. C’est plus qu’une
simple question de principes de droits et de devoirs, c’est une question de reconnaissance des contributions
de chacun tout en nous mettant dans les meilleures conditions pour l’exploitation scientifique.
6.1.2 Au niveau de l’organisation et de l’exploitation scientifique
L’organisation scientifique
- Il peut paraître trivial de plaider pour l’existence d’un comité scientifique pour gérer le retour scientifique
de chaque gros projet, mais faut-il encore lui donner les moyens de jouer son rôle. Autant le cas de PICARD
fut pitoyable, à l’image de ce que j’ai écrit à propos de la documentation, autant CoRoT fut réussi, de mon
point de vue, malgré le nombre élevé de membres. Un bémol, cependant, à ce satisfecit : la définition de
la notion de "builder", qui conférait le statut de "bâtisseur" à certains Co-I du projet, avec notamment des
droits particuliers au niveau de la co-signature des publications. Au critère objectif de "2 ans de travail à
temps plein sur CoRoT" pour être adoubé du titre de "builder", se sont ajoutés des critères politiques qui ont
débouché sur une certaine discrimination entraînant un manque de reconnaissance de certaines contributions.
Ainsi, le responsable du développement du DPU (ordinateur de bord) s’est-il retrouvé exclu de la liste, pour
une simple question de laboratoire d’affectation. Il faut noter que la définition d’une telle liste ainsi que
l’élaboration des critères ont été effectuées très tardivement dans le développement du projet. Les activités
liées au segment sol étaient alors bien plus sur le devant de la scène que celles achevées liées à l’instrument
lui-même. N’oublions donc jamais que l’on n’oubliera peut-être pas de nous "oublier" !
- Une discussion à ne pas négliger est celle élaborant la philosophie des droits d’accès aux données.
Entre les solutions extrêmes d’un accès totalement libre à la communauté scientifique et d’un accès, au
contraire, réservé aux membres du projet, il y a plusieurs choix possibles. Il s’agit de reconnaître le travail
effectué pendant de longues années par les Co-Is tout en offrant le meilleur retour possible à la communauté
scientifique. La solution choisie par CoRoT me semble répondre à ce double objectif, comme je l’ai mentionné
à la section 4.2. De façon générale, il me semble qu’une première période d’accès limité aux données est
souhaitable, non seulement pour permettre aux Co-Is de s’attaquer à l’analyse des données pour lesquelles
ils ont beaucoup investi, mais aussi pour laisser le temps au projet de valider les premiers niveaux de données.
Je me souviens de certains collègues de SOHO qui annonçaient fièrement que leurs données étaient publiques
quasiment dès leur réception, mais il s’agissait en fait de données non étalonnées, quasiment inutilisables
sans une connaissance approfondie de l’instrument. Attention donc à bien définir aussi le niveau de données
dont il est question lorsqu’on parle de droits d’accès !
La préparation à l’analyse des données
- Il est évident qu’il faut préparer l’exploitation scientifique des données dès les premières phases d’un
projet, ce d’autant plus que les expériences se sont complexifiées ou même simplement enrichies. La première
chose à faire est de se doter d’une boîte à outils informatiques très bien documentée afin de pouvoir l’utiliser
correctement ET afin de pouvoir la faire évoluer au vu des données que nous découvrirons dans la télémesure.
Dans la mesure du possible, il faut aussi se préparer à d’éventuelles dégradations du mode de fonctionnement.
Personnellement, je n’aurais jamais imaginé que des moteurs pussent tomber en panne, et j’avais tout misé
sur un fonctionnement nominal pour l’étalonnage en vitesse de la série temporelle de GOLF. Honnêtement,
je crois que personne à l’époque n’aurait imaginé qu’un spectromètre à résonance puisse donner de bons
résultats sans être en mode différentiel. Heureusement que SOHO est au point de Lagrande L1 et non en
orbite terrestre !
- Les expériences d’astérosismologie s’attaquent dorénavant à plusieurs milliers de cibles à la fois. Pour
faire face à cela, il y a 2 approches qui, finalement, se révèlent complémentaires : il faut d’une part avoir
recours à un traitement de masse ("big data"), afin d’obtenir des propriétés statistiques, recherchées sur des
familles suspectées d’objets. Attention toutefois à ce que cela ne se traduise pas en "bug data" : presser
un bouton, même manuellement, est plus facile que d’estimer la pertinence du résultat. D’autre part, et
69
en parallèle, il faut se garder la possibilité d’approfondir chaque cas, ce qui est d’ailleurs l’approche qui
m’intéresse le plus.
- Une leçon particulière que j’ai tirée de l’exercise de "Hare and Hounds" que j’ai exposé à la section 3.1,
est que le dialogue avec des collègues d’autres thématiques peut révéler des surprises et doit donc être mené
de façon extrêmement précise. En l’occurrence, le collègue qui devait me fournir le modèle d’une courbe
de lumière d’une cible prévue pour CoRoT m’a effectivement fourni une série temporelle, mais l’unité de
la donnée n’était pas des coups/seconde ou une grandeur physique équivalente, mais des magnitudes ! Les
physiciens stellaires ne peuvent-ils pas travailler sur d’autres choses que des magnitudes ? ? ? Je plaide plutôt
pour une déformation professionnelle. Toujours est-il que les battements des pics dans la densité spectrale,
induits par la fonction logarithme, m’ont à leur tour induit en erreur pendant de nombreux jours...
Le segment sol
- Je me suis déjà suffisamment étendu sur l’importance de travailler sur le segment sol bien en amont de
l’exploitation. Je rajouterai simplement qu’il ne faut pas non plus se faire surprendre par le temps nécessaire
au calcul d’une nouvelle version des données. Quand un nouvel algorithme de corrections a été mis au point,
l’appliquer sur toutes les données disponibles peut prendre des jours, des semaines, voire plus, selon le volume
des données à retraiter. Il convient donc de bien valider les nouvelles versions des algorithmes de réduction des
données, et de ne relancer un traitement global que lorsque qu’une nouvelle étape a réellement été franchie.
- De même, me suis-je assez étendu sur les critères de qualité que je mets en avant pour une archive/base
de données : simplicité/convivialité et puissance, valeurs ajoutées au stockage, souplesse pour des évolutions
éventuelles. Je ne rajouterai qu’une réflexion dans l’air du temps, donc pas très originale. A l’heure où le
concept d’observatoire virtuel devient bien réel, la nécessité d’utiliser un langage standard, et au-delà, des
propriétés "universelles" (formatage, unités,. . . ), rend le développement des bases de données encore plus
complexe. Il serait probablement exagéré de parler de la construction d’une base de Babel en astronomie,
mais l’objectif n’est peut-être pas irréaliste à court terme si l’on se restreint à un objet ou à une thématique.
En France, la création de pôles thématiques nationaux est peut-être le cadre nous permettant d’avancer
dans cette voie (par exemple, le pôle MEDOC situé à l’IAS, pour la physique solaire). Des projets sur les
observatoires virtuels sont d’ailleurs déjà en cours au niveau européen.
6.1.3 Au niveau du dialogue professionnel
Le message que j’aimerais faire passer aux plus jeunes est de ne pas croire leurs aînés professionnels sur
parole. Personnne ne maîtrise tous les sujets, quels que soient son grade et son ancienneté. Tout le monde
peut se tromper et dire des grosses bêtises à certains moments. L’essentiel est d’avoir l’humilité d’en être
conscient. Dès lors que l’on aborde la question du bruit dans les données, il faut être attentif et ne pas parler
trop vite. J’ai entendu pas mal d’absurdités sur la façon de réduire le bruit, par des méthodes qui n’avaient
pour effet, par exemple, que de soustraire le niveau moyen du bruit sans toucher à la variance, ou encore
de réduire autant le signal que le bruit, du fait d’une dégradation de la résolution en fréquence. Dans le cas
de GOLF, les discussions sur la comparaison des niveaux de bruit entre les différentes configurations ou les
différentes périodes de l’année, ont donné lieu plusieurs fois à l’affirmation selon laquelle la configuration
donnant le bruit le plus faible était celle où le taux de comptage était le plus élevé. Je pense avoir montré
à la section 2.2.3 que les choses n’étaient pas aussi simples, qu’il ne fallait pas se limiter à parler du bruit
et oublier le signal lui-même... Y compris dans les domaines que l’on maîtrise généralement, il est possible
de se fourvoyer. Cela m’est arrivé lors de la rédaction de la proposition PICARD : j’avais mal appliqué le
théorême de Shannon pour l’échantillonnage, et avais proposé une cadence insuffisante pour l’observation
du limbe solaire. Avec une telle cadence, nous aurions observé un repliement du signal des modes p les plus
énergétiques dans le domaine des basses fréquences... Heureusement que la recherche est un travail d’équipe,
et qu’un collègue a vite repéré la bêtise lors d’un atelier (merci FX !). Cela fut pour moi une bonne piqûre
de rappel.
La palme d’or revient sans conteste à l’épisode concernant la préparation d’un article. Peu importe qui
était dans la boucle, le seul intérêt de raconter l’anecdote étant de montrer l’absurdité dans laquelle peut
nous entraîner un système concurrentiel qui s’emballe. Dans une version du papier en question, il y avait
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une courbe de probabilité que des pics d’une densité spectrale dépassent une certaine certaine amplitude.
Or, la courbe passait par des valeurs supérieures à 1, ce qui m’a fait solliciter des explications aux auteurs
principaux. A un premier retour évasif a succédé un deuxième, quelques jours plus tard, avec la déclaration
enthousiaste : "on a compris pourquoi ! On a utilisé une formule qui n’est pas valable dans les conditions
qui sont les nôtres...". Ainsi, non seulement, ces collègues avaient utilisé une formule qu’ils ne comprenaient
pas, mais le pire est qu’ils ne s’étaient même pas rendu compte de l’absurdité de leurs résultats, au niveau
de la Physique ! A ma demande d’être retiré de cette publication, je me suis vu répondre l’argument très
scientifique : "heureux les agents du CNRS qui ne sont pas obligés de publier pour survivre...". "No comment",
comme on dirait chez les grands-bretons, ou "addispleg ebet" chez les vrais bretons.
6.2 La recherche dans quelles conditions et avec quel pilotage ?
Transition toute trouvée, le pendant du "Publish or perish" au niveau des structures est le "Shanghai or
perish", fondé sur le classement dit de Shanghai. S’il ne concerne en France, en principe, que les établissements
universitaires et pas les organismes nationaux de recherche, ce classement sert de prétexte depuis un certain
nombre d’années pour imposer des restructurations fondamentales du paysage de l’enseignement supérieur
et de la recherche (ESR). Diriger des recherches ne peut se faire sérieusement, selon moi, sans se poser la
question du cadre et de la politique de l’ESR. Nous pouvons avoir des avis divergents sur la question de la
meilleure politique, sur les questions de stratégies à adopter dans un monde qui dépasse largement le cadre
de l’ESR. J’essaierai de rester strictement dans le cadre qui m’est assigné ici, et si d’aventure, mes propos
en débordaient, je prie le lecteur de bien vouloir m’en excuser.
6.2.1 Le cadre national
La complexification
Mener à bien des projets de plus en plus pointus implique une continuité dans le fonctionnement de nos la-
boratoires, mettant en scène de nombreux acteurs d’expertises et de qualifications diverses. Pallier le manque
d’agents permanents par des personnels à contrat à durée déterminée est un handicap qui peut-être lourd,
voire même lourd de conséquence quant à la pérennisation des savoir-faire. La complexification du paysage
de l’ESR opérée ces dernières années me semble extrêmement dangereuse, d’où mon implication importante
dans la défense des organismes, de leur fonctionnement, du statut des personnels et des conditions de travail.
A ceux qui disent que nous exagérons, que nous noircissons le tableau, je leur répondrai de regarder justement
le cas de l’IFSTTAR (Institut français des sciences et technologies des transports, de l’aménagement et des
réseaux), qui est un EPST (établissement public à caractère scientifique et technologique), comme le CNRS.
Sur le site web de l’université cible Gustave Eiffel (http ://future-ucible.fr/faq/), on lit que "l’IFSTTAR ne
sera plus un EPST mais partie intégrante de l’Université cible qui sera un EPSCP (établissement public
à caractère scientifique, culturel et professionnel). Le positionnement d’un organisme de recherche au sein
du nouvel établissement est de nature nouvelle : l’Université cible sera une hybridation profondément no-
vatrice des modèles actuels d’école, d’université et d’organisme de recherche". Certes, l’IFSTTAR n’est pas
le CNRS, mais c’est déjà un établissement national qui disparaît... Attention aussi aux conséquences de la
complexification sur la vie quotidienne dans nos laboratoires. Je suis convaincu que nombre de mes collègues
pensent, comme moi, que le succès des projets doit beaucoup à la motivation des équipes, dans un cadre où
la reconnaissance de l’institution ou de l’Etat n’est pas toujours au rendez-vous. Il y a eu, certes, quelques
améliorations récentes à ce sujet, mais pour un nombre très limité de catégories de personnels, et avec une
contrepartie très contestable au niveau de certaines primes dont une plus grande partie peut être attribuée
selon des critères très subjectifs liés notamment au savoir-être (notion que l’on retrouve de plus en plus à
divers niveaux). Préservons la collégialité au sein de notre cadre de travail, accentuons la reconnaissance,
ne complexifions pas notre monde du travail, et nous aurons alors une chance de pouvoir nous projeter sur
d’autres projets !
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Le cadre législatif
L’actualité en ce début 2019 pour l’ESR, est notamment marquée par le lancement de discussions autour
d’une loi de programmation de la Recherche. Les chantiers que le gouvernement met en place, à cette
occasion, sont articulés autour de grandes questions comme les mécanismes de financement, les emplois,
les carrières... Ce sont bien évidemment des questions essentielles, sur lesquelles chacun d’entre nous a dû
s’exprimer plusieurs fois dans sa carrière. Je me permets de citer une motion votée par les vice-présidents
recherche et valorisation des universités, qui, réunis en colloque à Bordeaux les 27 et 28 août 2018, "attirent
l’attention du gouvernement français sur l’avenir des financements de la recherche au sein des universités non
moins qu’au sein des organismes. Il est vital que le gouvernement français soutienne fortement la recherche
et l’innovation de notre pays en augmentant fortement au niveau national les budgets dédiés à la recherche
académique, en privilégiant les financements récurrents et en garantissant leur pluri annualité".
Alors, s’agirait-il de répondre à cela par une loi de programmation ? Afin d’éviter tout malentendu, pour ne
pas parler d’illusion, le Premier ministre a accompagné son annonce de future loi par l’adage : "choisir, c’est
renoncer !". Au moins, nous ne pourrons pas dire que nous n’étions pas prévenus ! C’était aussi un message
à la communauté dont une partie réclamait alors l’annulation de la baisse du nombre de postes prévu pour
le recrutement 2019 des chercheurs CNRS.
Les chantiers dans la fonction publique
Le gouvernement a engagé des chantiers de transformation de la fonction publique, sous le label "Action
publique 2022" (ci-après CAP22). Si une loi de programmation de l’ESR voit le jour, elle devra forcément
être cohérente avec ce cadre. Il est donc intéressant de s’arrêter sur ce que prévoit CAP22 pour l’ESR, tel
qu’écrit dans le rapport remis au Premier ministre et qui a fuité l’été dernier et tel qu’exposé depuis par les
acteurs principaux (les éléments cités mis en gras l’ont été par mon choix).
Sur les financements
Il est clair que CAP22 déplore les mécanismes de financement de l’ESR : "Enfin, le système actuel de
subventions de la recherche et de l’enseignement supérieur n’est pas suffisamment incitatif. En effet, les sub-
ventions publiques constituent aujourd’hui les trois quarts des ressources des universités et des organismes
de recherche. Or, l’attribution de ces subventions n’est pas conditionnée à la performance, à
l’atteinte d’objectifs ou de résultats". De quelle performance est-il question ? Celle des indicateurs des
classements internationaux qui n’ont jamais rendu compte du travail réel des équipes de recherche et d’en-
seignement ? Des enseignants ? Ou bien celle des objectifs de réduction simultanée des moyens et du nombre
de fonctionnaires ? Ces grands experts en ESR précisent ensuite ce qu’ils proposent :
• "Piloter les universités et tous les opérateurs de l’enseignement supérieur et de la recherche par le contrat,
y compris sur la question des moyens. Il s’agit de moduler le financement des opérateurs en fonction de
critères clairs et évalués. Cela doit concerner à la fois les universités et les organismes de recherche."
Et pour être encore plus clair :
• ". . . le financement des organismes doit davantage dépendre des résultats pour constituer une incitation à
accroître la qualité de l’enseignement et de la recherche."
Sur les statuts
- CAP22 déplore que "Les mobilités sont peu encouragées dans les parcours et sont contraintes,
notamment par les différents corps. De plus, la gestion des ressources humaines dans la fonction
publique est aujourd’hui beaucoup trop centrée sur des questions générales, d’ordre juridique autour du
statut ou du contrat, et n’est pas suffisamment individualisée . . . ". C’est une question d’opinion. je
ferai simplement remarquer que certains Prix Nobel ont fait toute leur carrière au même endroit ou presque.
De plus, quand le gouvernement parle de mobilité, il met un accent très fort sur le départ de la fonction
publique vers le secteur privé, ce qui est cohérent avec l’objectif officiel de baisser le nombre de fonctionnaires
de 120 000 en 5 ans. Pour moi, il est extraordinaire de constater l’envie ou la détermination de faire partir
les agents en poste ! La direction générale de l’Administration et de la Fonction publique (DGAFP) s’est
exprimé ainsi en octobre 2018 : "Ce qui ressortira de ce chantier en termes de mesures concrètes est crucial
puisque celles-ci permettront d’accompagner les agents publics contraints de changer de poste ou
ayant choisi de quitter la fonction publique à la suite des restructurations de services que le
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gouvernement envisage dans le cadre de la réforme de la fonction publique qu’il projette et
du programme "Action publique 2022"." Ainsi, pour inciter aux départs volontaires dans la fonction
publique, la DGAFP propose de développer des outils d’aide à la reconversion dans le secteur privé tels que
le soutien à la création d’entreprise et à la reprise d’une activité professionnelle dans le secteur privé. Par
exemple, comme carotte incitative, un projet de modification de l’indemnité de départ de volontaire (IDV)
est à l’étude aux niveaux de son montant et de l’âge limite pour y avoir droit, et elle donnerait même le
droit à des allocations-chômage ! D’autre part, "un dispositif passerelle sera proposé aux agents, sous la forme
d’une mise à disposition individuelle pour une durée maximale d’un an, quel que soit le statut juridique de
l’entreprise privée, cumulable avec le bénéfice de l’IDV". Concrètement, il y aurait un fonds dédié au flux
sortant des agents, géré par une sorte d’agence de reconversion. . .
- La baisse du nombre de fonctionnaires est aussi rendue possible par le recrutement de contractuels
et de précaires censée compenser la baisse des recrutements statutaires. Et pourtant, la stabilité sur poste
permanent est un atout fantastique dans notre métier ! Nous connaissons tous les problèmes posés par la
succession de postes précaires dans le déroulement d’un projet, y compris d’un point de vue purement
managérial. Nos tutelles l’ont d’ailleurs bien compris, dont le CNES qui a réduit significativement le nombre
de CDDs dans les phases de développement instrumental. Et pourtant, qu’à cela ne tienne, le projet de loi
issu de CAP22 prévoit, à son article 6, un nouveau type de contrat à durée déterminée qui est la transposition
du contrat de chantier existant dans certains secteurs privés : ce contrat, dit de projet, n’ouvre aucun droit
à un contrat à durée indéterminée ni à titularisation, ce qui est donc pire que tout ce qui existe actuellement
dans la fonction publique ; il est conclu pour une durée déterminée, fixée à 6 ans maximum, et prend fin
lorsque le projet ou l’opération pour lequel ce contrat a été conclu ne peut se réaliser ou lorsque le projet ou
l’opération arrive à son terme ou lorsque le projet ou l’opération se termine de manière anticipée. Quoique
l’on pense du bien fondé de ce projet de loi, on peut facilement imaginer ce que cela peut donner dans le
domaine du spatial : avec des plans de charge déjà bien tendus dans les laboratoires, nous sommes souvent
amenés à travailler sur plusieurs projets en parallèle, lors des phases 0 ou A notamment. A nos demandes de
recrutement de personnels techniques, on pourra alors nous répondre : embauchez quelques personnes sur un
contrat de projet (en supposant que nous ayons le budget pour ce faire). Tout le monde saura alors que ceux
qui auront travaillé sur les expériences non sélectionnées pour la phase suivante seront les premiers à être
renvoyés chez eux. Dans quel esprit de concurrence allons-nous travailler ? De plus, nos projets durent bien
plus de 6 ans, et donc, de toute façon, quel avenir envisager pour l’ensemble de ces personnels précaires ?
- Afin de mener à bien la transformation de l’action publique, le gouvernement table sur des soutiens,
notamment sur ceux qu’il appelle les managers publics ; voici ce que déclare la direction interministérielle de la
transformation publique (DITP) : si la direction estime que "les managers publics voient dans la multiplication
des réformes à mettre en œuvre des opportunités pour remettre en question leur fonctionnement interne et
définir des nouvelles méthodes de travail au service des politiques publiques, sur le terrain, la succession
des réformes depuis une dizaine d’années (RGPP, MAP, et "Action publique 2022") n’est pas toujours aisée
pour les managers, pris entre les injonctions évolutives des pouvoirs publics et les agents confrontés à la
remise en cause de leurs missions et de leurs conditions de travail" (comme c’est si bien dit !). Monsieur le
Secrétaire d’Etat en charge de la Fonction publique a d’ailleurs reconnu la difficulté de l’exercice évoquant
un "exercice d’équilibriste au quotidien". "Nous vous demandons d’être créatifs et audacieux et en même
temps de maîtriser les dépenses publiques". Il n’y a aucune raison que l’ESR échappe à ces plans, surtout si
les nouveaux établissement expérimentaux peuvent embaucher leurs propres managers, que ce soit sur des
postes de fonctionnaires ou sur des contrats de... projet !
L’austérité ?
Pas pour tout le monde
Sur les prétendus déficits ou dettes publiques, à ceux qui nous objectent que les caisses sont vides, qu’on
ne peut pas faire avec ce qu’on n’a pas, etc, je ne vais pas rappeler ici comment les dettes ont été créées de
toute pièce, mais nous pouvons néanmoins recadrer les choses et rappeler certains chiffres : la France est dans
les meilleurs au monde pour le paiement des dividendes aux actionnaires y compris grâce à l’Etat lui-même :
trois des cinq entreprises reversant le plus de dividendes par rapport aux bénéfices sont des entreprises dans
lesquelles l’Etat a une participation (Engie, Veolia, Orange). Avec près de 51 Mde en 2017, les entreprises
françaises sont de loin le plus gros payeur de dividendes en Europe (1/3 de plus que l’Allemagne). De plus,
73
la France est le pays de la zone euro qui perd le plus du fait de l’évasion fiscale des grandes entreprises :
chaque année, c’est l’équivalent du budget de l’Education nationale (60 à 80 Mde) qui s’évapore dans les
paradis fiscaux. Cela n’empêche absolument pas la France de baisser encore son taux d’imposition sur les
sociétés (de 33 à 25 % en 2022). Il faut ajouter à cela les crédits d’impôt qui se sont envolés, atteignant plus
de 26 milliards d’euros en 2016, dont près de 5.5 Mde pour le Crédit impôt recherche qui nous concerne
directement. Tous ces chiffres proviennent d’une enquête récente de l’association Oxfam (Oxfam France et
le BASIC - Bureau d’Analyse Sociétale pour une Information Citoyenne 1). Pour le cas du CNRS lui-même,
j’ai appris aussi récemment que ses 3,3 Mde ne représentent un budget qu’à la hauteur du cinquième de
celui dédié à la recherche chez Amazon !
Des choix révélateurs
On entend aussi souvent des représentants du gouvernement dire qu’il n’y a jamais eu autant d’argent
pour la recherche. Mais alors, comment se fait-il que les établissements ne reçoivent pas une enveloppe suf-
fisante de l’Etat pour pouvoir payer l’intégralité de nos salaires ? ? ? Le glissement-vieillissement-technicité
(le fameux gvt) fait partie intégrante de notre statut, et il s’agit donc d’un désengagement fondamental de
la part de l’Etat ! De plus, il ne faut pas oublier que les financements sur projets qui se sont multipliés ces
dernières années se font au détriment des financements de base récurrents. Nous voyons venir des appels à
projets de partout, et là, je ne résiste pas à citer celui-ci, qui m’a scotché : il s’agit d’un appel de la So-
ciété d’Accélération de Transfert Technologique (SATT) Paris-Saclay pour financer l’optimisation d’une
preuve de concept ! Il est vrai que nous n’avons pas encore optimisé la preuve de la détection des modes
de gravité solaire... Et pour cela, la SATT propose jusqu’à 100ke (après sélection, quand même !), pour une
durée de 9 à 12 mois. A noter que cet argent pourra servir à payer du personnel spécifique. . . Et l’argent
existe aussi pour payer des agences privées. A Saclay, pour le regroupement NewUni (i.e. les établissements
du Cluster Paris Saclay qui ne sont pas dans l’Université Paris Saclay), un des soucis majeurs était de trouver
une marque propre qui devra être lisible à l’internationale et refléter les valeurs des écoles ! Et pour cela,
c’est l’agence Carré noir (Publicis) qui était en charge de ce travail de création d’une marque "impactante" !
Le terme "polytechnique" fera-t-il partie de la marque, et pour reprendre les termes du président de l’X,
"reste à savoir comment seront architecturées les marques des écoles" ! Et finalement, oui, le terme est sauvé,
la décision a été prise il y a quelques jours, mettant fin à un suspense intenable. Il s’agira de l’Institut
polytechnique de Paris ! Alors, austérité conjoncturelle ou choix politiques ?
6.2.2 Le CoNRS, Comité national de la recherche scientifique
Le CoNRS, Comité national de la recherche scientifique, est une instance statutaire composé des différents
Conseils scientifiques du CNRS et des sections spécialisées dans chacune des disciplines, et des commissions
interdisciplinaires. Les membres du CoNRS sont majoritairement élus, le complément étant nommé au niveau
de notre ministère, sur proposition. Le CoNRS joue un rôle essentiel, avec environ 20 000 dossiers traités par
an, notamment au niveau de l’élaboration de la politique scientifique (prospective y compris), ou de celui
de l’évaluation/promotion des agents. Un rôle très important des sections et commissions interdisciplinaires
est de se transformer en jury de concours pour le recrutement des chercheurs permanents, afin de proposer
des listes de candidats admissibles à la Direction du CNRS. Le fonctionnement du CoNRS est fondé sur
des principes de collégialité et d’honnêteté, ce d’autant plus que nous sommes souvent juge et partie, et
donc susceptibles d’être très biaisés dans nos jugements. J’ai eu l’honneur et le plaisir d’effectuer un mandat
électif de 4 ans à la section 17 (Système solaire et univers lointain) dont j’ai assuré la fonction de secré-
taire scientifique. Outre la visibilité que j’ai pu acquérir du paysage de la discipline et plus généralement du
CNRS, ce fut une aventure humaine formidable, vécue avec des collègues que je n’aurais jamais eu le plaisir
de rencontrer, pour certains. Comme dans toute aventure, il y eut certains exercices très délicats, car aux
conditions limites justement plus qu’à la limite du raisonnable, et il y a eu quelques moments de tension
extrême voire de découragements. Cependant, je suis convaincu que le jeu collectif en valait la chandelle.
Au niveau personnel, j’ai appris énormément de choses au cours de ce mandat, et je n’en extrairai ici que
quelques réflexions qui me semblent mériter discussion.
1. http ://www.oxfamfrance.org/actualites/justice-fiscale/cac-40-plus-profits-plus-dinegalites
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L’évaluation
La mission d’une section du CoNRS est de délivrer des avis sur plusieurs types de dossiers : activité
scientifique des chercheurs, passerelles entre les corps des chercheurs et ceux des ingénieurs, demande d’émé-
ritat, demande de financement pour une école thématique, etc. Pour un certain nombre de cas, nous devrions
compléter notre analyse par des éléments qui ne sont pas nécessairement dans le dossier, d’où la nécessité
d’un dialogue avec l’INSU (Institut national des sciences de l’univers), l’Institut du CNRS dont dépend la
section 17. Par exemple, l’évaluation de l’activité scientifique des agents ne peut se faire convenablement
sans tenir compte du cadre et du collectif de travail, d’où l’importance de la collégialité qui peut nous éviter
de mal interpréter certaines données. En fait, j’aurais pu dire la même chose pour tous les exemples de
missions de la section citées plus haut. Il est arrivé au cours de notre mandat que nos avis ne soient pas
du tout suivis par les instances supérieures du CNRS. Cela peut se justifier par des prérogatives ou des
stratégies différentes selon le niveau des instances, mais cela peut aussi refléter un manque de dialogue entre
les différents niveaux, avec en conséquence l’impression d’avoir travaillé inutilement. Il est impératif que ce
sentiment n’arrive que de façon exceptionnelle, car malgré ses limites, il me semble que le système du CoNRS
est un très bon système. Etre membre d’une section est un investissement lourd, voire très lourd à certains
moments, et il serait très dommageable que le système ne puisse plus fonctionner par manque de volontaires.
Les concours
De même que pour l’évaluation des personnels permanents, le recrutement des agents est effectué par les
pairs, actuels ou potentiels, des candidats. Cela me semble la meilleure philosophie mais avec la contrepartie
de nous retrouver confrontés bien souvent à une situation de juge et partie. La gestion des conflits d’intérêts
doit donc être traitée avec une attention extrême et avec une confiance mutuelle absolue au sein de la section.
La question de la méthode de sélection de la liste des candidats admissibles se pose d’autant plus que le
nombre de candidats que l’on pourrait recruter est bien supérieure au nombre de postes ouverts au concours.
L’étendue du spectre des compétences des candidats est énorme, au niveau du domaine d’étude (des tout
petits corps à l’univers dans son ensemble), comme à celui de la méthodologie, avec la plupart du temps,
des profils très riches, combinant plusieurs méthodologies. Pour faire face à cette richesse des profils, un jury
de 18 personnes me semble un ordre de grandeur convenable. Il n’empêche que l’exercice de recrutement
des jeunes chercheurs n’a pas une solution unique. Le jury propose une solution qui lui semble la meilleure,
sachant que plusieurs autres solutions auraient très bien pu acquérir ce statut ! Mais tous les membres du
jury assument ce choix et les critiques inévitables qui en résultent.
Tous ceux qui sont passés par ces phases de jury se sont posé la question de la méthode optimale, et
notamment de l’intérêt de travailler en sous-jury à différentes étapes. Le principe d’une méthode m’a tra-
versé l’esprit : celle de procéder à un même exercice de 2 façons indépendantes, et ensuite d’intercroiser les
résultats. L’idée est d’établir par exemple 2 listes de candidats d’un nombre 2 à 3 fois supérieur au nombre
de postes, et ensuite de finaliser par une analyse comparative. Il est clair qu’obtenir 2 listes strictement iden-
tiques n’aiderait pas et révélerait soit que le nombre de postes pourrait être de cet ordre, soit que le nombre
choisi est trop élevé pour permettre une différenciation poussée des dossiers. La première façon d’appliquer
cette méthode serait de travailler en jury plénier et de faire l’exercice, par exemple à 2 semaines d’intervalle.
J’ai vite balayé cette idée, non seulement chronophage, mais irréaliste, car il faudrait une lobotomie entre
les 2 exercices... Par contre, que 2 sous-jurys différents fassent l’exercice en parallèle pour ensuite terminer
en jury plénier, est peut-être plus réaliste. La question de l’équilibre des sous-jurys se pose alors, et n’est pas
simple à résoudre. Cette méthode a-t-elle déjà été expérimentée ou au moins discutée avant d’être abandon-
née ?
Nous nous sommes aussi posé la question de la pertinence de l’exercice quand le rapport "nombre de
candidats / nombre de postes" est très élevé. Pour l’exprimer autrement, existe-t-il un seuil du nombre de
postes (en regard du nombre de candidats) en deçà duquel le tirage au sort serait la solution la plus juste (du
moins un tirage au sort dans un noyau dur de candidatures) ? Je suis opposé à l’utilisation du terme "égalité
des chances" quand il est utilisé pour usurper "l’égalité des droits" (ce qui est devenu le cas dans certains
secteurs politiques). Dans le cas des concours, il y a des critères qui établissent l’égalité des droits pour s’ins-
crire, mais ensuite, on ne peut pas parler d’égalité des chances, puisque les dossiers présentent des niveaux
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de maturité très différents. L’égalité des chances serait d’ailleurs bien plus facile à gérer, puisqu’il suffirait
de tirer au sort ! Mais ça serait aussi stupide que facile, et finalement injuste scientifiquement et humaine-
ment. Par contre, dans le cas des phases finales des concours, où les dossiers retenus sont tous d’un niveau
exceptionnel, et où les critères de choix sont plus stratégico–politico–.scientifique que purement scientifique,
et avec un haut risque d’instabilité (i.e. susceptibles de donner des résultats très différents selon l’heure du
débat, qui parle en dernier, etc), il me semble que l’égalité des chances via un tirage au sort pourrait être la
moins mauvaise des solutions. J’espère bien ne jamais arriver à une telle extrêmité. En discuter dès à présent
pourrait aider justement à nous organiser pour éviter cela...
Les biais
Comme je l’ai dit plus haut, de nombreux biais peuvent affecter notre jugement dans l’analyse des dos-
siers au sein du CoNRS. La collégialité, le dialogue, l’expérience, et l’honnêteté intellectuelle sont là pour
limiter les effets de ces biais. J’aimerais juste décerner une nouvelle palme d’or, non pas pour stigmatiser une
personne en particulier, mais pour bien montrer que même les plus avertis sont toujours susceptibles d’être
victime de biais liés aux stéréotypes. La palme est donc attribuée à la présidente d’une association très active
dans la promotion des femmes dans les métiers scientifiques, qui un jour souhaitait attirer l’attention de la
section 17 sur les risques des biais sur le genre. Voici ce qu’elle nous a écrit pour accompagner sa lettre :
"Monsieur le président, madame la secrétaire scientifique, Je vous prie de trouver en pièce jointe une
lettre rédigée par les membres du conseil d’administration de [xxx] pour section 17 du CNRS astronomie
et astrophysique. Nous vous remercions de transmettre ce courrier aux membres des commissions que vous
représentez. Très sincèrement, [xxx]"
Or, c’était bien moi, le secrétaire scientifique... A ce titre, j’ai d’ailleurs participé à plusieurs groupes de
travail avec les secrétaires scientifiques d’autres sections du CoNRS. Dès le début de notre mandat, nous
avons ainsi travaillé avec la Mission pour la place des femmes au CNRS. Aucune solution miracle ne pouvait
sortir de ce groupe de travail et surtout pas fondée sur des quotas qui n’ont d’ailleurs été évoqués qu’une
seule fois, après avoir reçu un accueil unanime de notre part. Viser des objectifs statistiques est une chose,
appliquer des quotas sur de petits, voire très petits, nombres en est une autre ! Les discussions au sein de ce
groupe de travail ont néanmoins permis de nous informer de résultats d’études réalisées dans des organismes
de recherche étrangers, et de nous sensibiliser à certains déséquilibres sur le genre. Une chose est certaine :
les biais sur le genre ne pourront pas être résolus au seul niveau du CNRS, et doivent être combattus dès les
petites classes. Au niveau de l’astronomie, les parrainages de classes à l’école primaire avec l’intervention de
professionnels en lien avec les professeurs des écoles me semble une excellente chose, et très pertinent pour
participer à ce combat !
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Chapitre 7
Mot de la faim
La sismologie des astres a fait ses preuves. Cependant, si elle est éprouvée, elle est loin d’être épuisée, y
compris dans le cas du Soleil. La détection individuelle des modes de gravité solaires, qui sondent les couches
les plus profondes, reste un défi, et le restera tant qu’il n’y aura pas de consensus dans la communauté sur
leur identification. La sismologie stellaire a déjà permis de faire de la "dynamique" dans le diagramme HR :
pour certaines étoiles, il est possible de dire si la trajectoire est montante ou descendante dans une branche,
selon son état évolutif. PLATO devrait nous faire passer à la vitesse supérieure au niveau de la statistique
sur les étoiles brillantes, et donc avec un potentiel de diagnostic physique élevé. Même le cas des étoiles de
type solaire reste encore, de nos jours, particulièrement intéressant, comme en atteste le cas spécifique du
système HD43587. Enfin, la sismologie planétaire est peut-être en train de décoller pour de bon, pour Mars
et pour les planètes géantes du Système solaire.
Il y a donc beaucoup de pain sur la planche et ça tombe bien : j’ai encore faim !
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ABSTRACT
Context. The recent claims of g-mode detection have restarted the search for these potentially extremely important modes. These
claims can be reassessed in view of the different data sets available from the SoHO instruments and ground-based instruments.
Aims. We produce a new calibration of the GOLF data with a more consistent p-mode amplitude and a more consistent time shift
correction compared to the time series used in the past.
Methods. The calibration of 22 yr of GOLF data is done with a simpler approach that uses only the predictive radial velocity of the
SoHO spacecraft as a reference. Using p modes, we measure and correct the time shift between ground- and space-based instruments
and the GOLF instrument.
Results. The p-mode velocity calibration is now consistent to within a few percent with other instruments. The remaining time shifts
are within ±5 s for 99.8% of the time series.
Key words. Sun: helioseismology – methods: data analysis
1. Introduction
The detection of g modes remains a major objective of helio-
seismology. The benefit of detecting these modes would be to
obtain the structure and dynamics of the very inner core of the
Sun. There have been several claims of g-mode detection (see
Appourchaux et al. 2010, for a review). Recently, Fossat et al.
(2017) using the propagation time of the p-mode wave packet
claimed to have detected the signature of g modes. In order to
test that detection claim, we made longer data sets using a new
calibration strategy for the GOLF data.
Since the beginning of helioseismology, solar radial velocities
have always been measured using solar spectral lines. The intensi-
tiesaretypicallymeasuredintheblueandredwings(Ib and Ir)ofthe
line and the displacement is deduced by calibrating the ratio Ir − IbIr + Ib
with respect to known radial velocities (see Elsworth et al. 1995,
and references therein). The purpose of the ratio is mainly to re-
move the effect of the Earth’s atmospheric variations. Concerning
space-based instruments, the ratio is used for reducing the effect of
thechangeoftransmissioninthecourseof thelifetimeoftheinstru-
ment.Forground-based instruments, the ratio ismeasuredatavery
high cadence (from tens of Hz to a few kHz) while for space-based
instruments, a slow cadence can be used (slower than 1 Hz). The
signal inferred from the ratio is somewhat affected by signals not
related to radial velocities, but due to the effect of radiative transfer
across the line (Ulrich et al. 2000).
? The new calibrated series (FITS) are available at the CDS via
anonymous ftp to cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) or via
http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J/A+A/617/A108
The calibration of the GOLF data was rendered more com-
plicated by the fact that the two-wing measurement could not
be made after 31 March 1996 (see Gelly et al. 2002). This intro-
duced an additional effect on the p-mode velocity signal since
on either wing the intensities are intrinsically modulated by in-
tensity fluctuations due to the p modes themselves and the gran-
ulation background. The fraction of the intensity fluctuations to
velocity fluctuations due to p modes is about 0.12 (Renaud et al.
1999). The measurement of the GOLF instrument was then done
using only one wing (red or blue) using three different meth-
ods (Ulrich et al. 2000; Gelly et al. 2002; García et al. 2005).
Ulrich et al. (2000) relied on a detailed modelling of the line pro-
file for inferring the residual velocities. Gelly et al. (2002) tried
to minimise the yearly modulation of p-mode power to optimise
the calibration. The change of p-mode power from 1996 to 2002
due to solar activity was 10%, typical of what is observed by the
Birmingham Solar Oscillation Network1 (see Howe et al. 2015).
García et al. (2005) relied on instrumental calibrations and a
non-linear calibration method developed by Pallé et al. (1993).
The recent g-mode detection claim of Fossat et al. (2017)
was performed using the calibration done by García et al.
(2005). There are two types of data available on the GOLF web-
site2: those used by Fossat et al. (2017) sampled at 80 s, and a
time series sampled at 60 s. Both data have the same length
and are produced using the same time series sampled at 20 s but
binning over 4 and 3 samples, respectively (García 2018 priv.
comm.). In the course of reproducing the findings of Fossat et al.
(2017), we used both time series to produce our own version of
1 BiSON, see Chaplin et al. (1996).
2 See www.ias.u-psud.fr/golf/templates/access.html
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Fig. 1. Left: correlation of the power spectrum as obtained by Fossat et al. (2017) as a function of frequency lag for two different time series
sampled at 80 s (top) and 60 s (bottom); this is comparable to Fig. 10 of Fossat et al. (2017). The green vertical lines correspond to frequencies
at 210 nHz, 630 nHz, and 1260 nHz. Right: sum of the correlation for l= 1 and l= 2 modes as obtained by Fossat et al. (2017) as a function of
rotation frequency for two different time series sampled at 80 s (top) and 60 s (bottom); this is comparable to Fig. 16 of Fossat et al. (2017).
their Figs. 10 and 16. Figure 1 shows the output of the proce-
dure used by Fossat et al. (2017) on two different times series.
It is clear that Figs. 10 and 16 of Fossat et al. (2017) cannot be
reproduced with the time series sampled at 60 s. Very recently,
Schunker et al. (2018) reproduced Fig. 10 of Fossat et al. (2017).
They showed that using different fitting procedures, the promi-
nent peaks at 210 nHz and its acolytes would smear out or even
disappear, as seen for the time series sampled at 60 s. This leads
us to investigate how the GOLF data are calibrated and whether
a different calibration might or might not reproduce the results
of Fossat et al. (2017).
This work has been divided in two parts. The present pa-
per (Part I) explains how a new calibration of the GOLF data has
been obtained. The accompanying paper (Part II) investigates the
results obtained by Fossat et al. (2017) and compares it with dif-
ferent time series. The first section of this present paper explains
the calibration procedure, the extraction of the velocity, and the
time corrections applied. The second section compares the cal-
ibration results obtained with other data sets. Subsequently, we
present our conclusions.
2. A new calibration of the GOLF data
2.1. Extraction of the velocity
The data used for the new calibration start on 11 April 1996 and
end on 10 April 2018. The technique used for the calibration is
derived from that of García et al. (2005) using the so-called X
method. Since GOLF operates only in one wing of the Sodium
lines, the following ratio is computed as a proxy to the two-wing
signal:
X =
1
2
P+ + P−
〈P+ − P−〉 , (1)
where P+ and P− are the signals measured in the same wing (blue
or red) using a weak magnetic field modulation that induces a
wavelength change. The bracket denotes a low-frequency fil-
tering of the slope proxy (i.e. the derivative). The division by
〈P+ − P−〉 is needed since it provides a way to normalise to the
slope of the line. The procedure for computing the radial velocity
starts by computing the photomultiplier (PM) signals as follows:
1. Read daily data for both PMs and magnetic modulation
(4 signals as P+1,2, P
−
1,2; see Gabriel et al. 1995, for details).
2. Compute daily median of the slope proxy (P+1,2 − P−1,2) for
low frequency filtering.
3. Either no time correction is performed or if a time correction
is measured, shift daily data by integer multiples of 10 s (no
interpolation is used to avoid introducing additional noise).
4. Concatenate all of the daily data and save the the four signals
and the slope proxy.
We note that the time correction in Step 3 is only made in a
second iteration after the time shift measurement is performed
on the unshifted time series. The procedure for the time shift
measurement is explained in Sect. 2.2. In a second stage, we
compute the X1,2 ratio as follows:
1. Bin the data originally sampled at 10 s over two samples re-
sulting in a 20 s cadence.
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2. Using a spline, interpolate the daily slope proxy over the 20 s
sample to a uniform temporal sampling.
3. Compute the X1 and X2 ratios according to Eq. (1).
4. Cut the time series of the X1 and X2 ratios in sub-series of
20 days.
5. Interpolate to remove one-sample spikes greater than 11% of
the median of the sub-series.
6. Compute residuals of the sub-series with respect to a two-
day smoothed version of the sub-series.
7. Detect variations greater than 1% in the residuals then re-
place the remaining outliers by interpolation and remove the
slow changes using a sixth-order polynomial.
The cut-offs used for filtering the outliers are a compromise be-
tween the level of the outliers and the signals to be kept; this
could be perceived as arbitrary but in fact this procedure was
chosen according to our experience with the data. The calibra-
tion of the X1 and X2 ratios with respect to the solar radial
velocity is done using the technique described in García et al.
(2005), in which they assume that the ratio X can be modelled
as follows:
X = f (V) =
a+ bV
1 +αV2 + βV4
, (2)
where a, b, α and β are parameters, and V =Vgrav +Vorb
is the radial velocity including the gravitational redshift
(Vgrav = 636 m s−1) and the contribution generated by the space-
craft orbiting the Sun (Vorb). The residual velocity (VX, made
of the oscillation signals and other contributions) is excluded
from the model since this is what we want to extract. The or-
bital spacecraft velocities are obtained from the VIRGO Data
Center, which provides computation of the solar radial velocity
on a 60 s cadence. The velocity used here is the predictive, not
the measured, velocity since the SoHO operation team stopped
providing the reconstructed velocity after 1998 because the pre-
dictive one was good enough. The spacecraft velocity is then
interpolated onto the sample series (20 s cadence). In theory,
one would invert Eq. (2) to obtain the residual velocity (VX) as
VX = f −1(X)−V but this is not done in practice. The residual ve-
locity is inferred as in García et al. (2005) using the following
computation of the residuals:
VX =
1
b
(
X(1 +αV2 + βV4)− a
)
−V. (3)
This so-called inversion performs better than any other true in-
version obtained by solving Eq. (2). The true inversion pro-
vides yearly modulations of the p-mode amplitude that are
not physical. We also tried using the calibration procedure of
Elsworth et al. (1995) consisting in fitting a polynomial to the
ratio X as a function of V , then using the derivative to obtain
the velocity residuals, but this scheme also produces the same
yearly modulation. The reason for the exceptional performance
of Eqs. (2) and (3) is not yet fully understood. The calibration
of the velocity is done for three time segments, each correspond-
ing to a different operational mode of GOLF, as in García et al.
(2005). The ratio is fitted in two passes; on the second pass,
residuals larger than 150 m s−1 are excluded from the fit (about
0.2% of the points are excluded). A fitted ratio is shown for
the blue wing in Fig. 2 for PM1. We compute the residual us-
ing Eq. (3). Then on that residual, we detect spikes greater than
12 m s−1 by applying a high pass filter based on a two-day trian-
gular smoothing; about 0.15% of the points are rejected. Table 1
gives the fitted parameters according to Eq. (2) for the ratios X1
and X2. The final velocity is the average of the velocity residu-
als of the times series of PM1 and PM2. Figure 3 gives the final
Fig. 2. X ratio as a function of the velocity for PM1: one point per
day. The fit of the X ratio is in green. The fit is for the blue wing after
February 2002.
residual velocity for PM1. There is still a yearly modulation of
the residual velocity that is related to the variation of the temper-
ature along the orbit which is not properly taken into account.
Nevertheless this residual modulation has no impact on the
p-mode amplitude (see Sect. 3).
2.2. Correction of time shifts
As outlined in García et al. (2005), the GOLF data may lose syn-
chronisation with respect to the basic temporal cadence. In prin-
ciple, ancillary data allow us to quantify the resulting induced
shifts thanks to a daily pulse (DP) generated on board SoHO.
The precise time datation according to the Temps Atomique In-
ternational (TAI) is available in the header of the raw daily data
files. However, in a few cases, the GOLF clock could not be
synchronised on the DP, and in order to check for potential un-
known time jumps, we used data from other instruments such as
the Global Oscillation Network Group3, the Birmingham Solar
Oscillation Network4, and the Sun Photometer Monitor of the
Variability of Irradiance and Gravity Oscillations instrument5.
The measurement of the time shift is done using the p modes
themselves with the following procedure:
1. Select a sub-series from two instruments (e.g. GOLF,
BiSON, GONG, SPM) with a typical duration of one day.
When the cadence differs, resample the sub-series to a com-
mon temporal cadence of 60 s using linear interpolation
(e.g. for BiSON). The integration is one day as well as the
sampling (for display purposes, other integration times of
10 days and 45 days have been used with one-day sampling).
2. Compute the backward difference filter (BDF)6, for each in-
strument but GONG, for which it has already been applied.
3. Compute the cross correlation C for a range of ±13 mins by
steps of 1 min.
4. Compute the cross correlation envelope Cenv using the
Hilbert transformH (Cenv =
√
C2 +H(C)2)7.
5. Fit the cross correlation envelope using least squares with a
Gaussian to obtain an estimate of the time shift between the
two data sets. This estimation is used for the following step.
3 GONG, see Harvey et al. (1996).
4 BiSON, see Chaplin et al. (1996).
5 VIRGO/SPM, see Fröhlich et al. (1997).
6 See Appendix A for explanation.
7 For a sinusoidal function C, Cenv provides its amplitude (Feldman
2011).
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Table 1. Fitted parameters of Eq. (2) with their error bars.
Wing a σa b σb α σα β σβ
10−3 s m−1 10−3 s m−1 10−7 s2 m−2 10−7 s2 m−2 10−14 s4 m−4 10−14 s4 m−4
PM1 Blue 23.5720 0.0018 +6.900 0.0092 −0.4761 0.0045 −0.0015 0.0228
PM2 Blue 23.7150 0.0018 +7.255 0.0093 −0.2771 0.0045 −0.8282 0.0224
PM1 Red 22.1086 0.0013 −5.970 0.0075 −1.0538 0.0057 +0.1856 0.0235
PM2 Red 22.0714 0.0013 −6.100 0.0075 −1.0929 0.0057 +0.0540 0.0235
New PM1 Blue 22.3316 0.0008 +7.472 0.0036 −0.0069 0.0016 −2.0874 0.0068
New PM2 Blue 22.1302 0.0008 +7.521 0.0036 −0.0344 0.0016 −1.7253 0.0068
Notes. The first column gives the PM identification and in which wing the measurement was made. The other columns give the parameters of
Eq. (2) together with their formal error bars.
Fig. 3. Velocity residuals for PM1 as a function of time: one point
per day. The two vertical lines indicate when the modes of operation
changed from blue wing to red wing and vice versa.
6. Fit the cross correlation using least squares with a time-
shifted cosine function modulated by a Gaussian envelope.
The Gaussian envelope and the cosine function have the
same time shift.
The BDF is used to reduce the low-frequency solar noise espe-
cially when correlations are made between intensity and velocity
signals. Since GONG uses the BDF by default8, this filter is not
applied to GONG. The precision of the time shift obtained by
fitting the correlation of the p modes is far more precise than the
fitting of the correlation provided by the envelope. The former is
related to the p-mode phase velocity while the latter is related to
the p-mode group velocity.
Figure 4 gives an example of what is fitted. We found that
the GONG data for l= 0 and the VIRGO/SPM data do not
present any temporal jumps as shown in Fig. 5. As it is un-
likely that both time series would have time jumps at the same
date, the blue SPM and GONG then provide two references for a
constant time base.The GONG data were then used as a time
reference to check and correct GOLF datation. On close in-
spection, Fig. 5 shows that the time delay in this time series is
modulated with a periodicity of almost 6 months. This is due
to the SoHO halo orbit9, which has a periodicity of 178 days
resulting in a time modulation of 1.54 s. The periodicity of
178 days is primarily constrained by the solar radiation pressure
(Chidambararaj & Sharma 2016).
8 See gong.nso.edu/data/pipe_stages/GONG_DowNStream_
Pipeline.html
9 See www.esa.int/esapub/bulletin/bullet88/images/
vand88f3.gif
Fig. 4. Cross correlation between the first difference of the GOLF radial
velocity and the first difference of the l= 0 GONG radial velocity as a
function of lag in minutes (black line), with the envelope shown (orange
line) and the fitted cross correlation (green line).
Fig. 5. Time difference between the SPM Blue/VIRGO data and the
l= 0 GONG data as a function of time computed using a 10-day window
(black dots) or a 45-day window (green dots).
Figure 6 shows the measured time delay of the unshifted
GOLF time series together with the time delay of the corrected
time series using the shifts listed in Table 2. The measured time
shifts as given in Table 2 are used for correcting the time se-
ries after the listed dates of the table. We used an integration
time of one day to find the exact dates of the jumps. After
correction, the time series are checked again for potential er-
rors in the date of the jumps. We note that the intrinsic time
shift of about 12 s measured by Renaud et al. (1999) between
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Fig. 6. Time difference between the newly calibrated GOLF data and
the l= 0 GONG data as a function of time; (top) unshifted GOLF data;
(bottom) shifted GOLF data according to Table 2 computed using a
10-day integration window (black dots) or a 45-day integration win-
dow (green dots). The median value of the time shift for the corrected
time series is 47.3 s. About 99.8% of the corrected values are within 5 s
of this median value.
the blue wing and the red wing is automatically corrected by our
procedure. We also outline that the TAI time retrieved from the
header of the file does not always reflect the presence of a time
jump, and even sometimes the time jump is detected before the
exact date provided by the change deduced from the TAI time.
As for SPM, we can see the six-month modulation in the cor-
rected time series even more clearly in Fig. 6.
The typical rms precision obtained is of the order of 0.5
and 2.5 s for 10 days of integration, for GOLF and SPM, respec-
tively. Figure 7 shows the time delay of the time series used by
Fossat et al. (2017) with respect to GONG and to the newly cor-
rected GOLF time series. There are seven time shifts not cor-
rected in the time series used by Fossat et al. (2017). When the
time shift agrees between the two versions of the GOLF time
series, the resulting mean time difference is 0.4± 42 ms.
3. Comparison of the calibration with other data
sets
In order to double check the velocity calibration and time cor-
rection, we used data from GONG l= 0 and from BiSON10 and
compared them with the previous calibration of the time series
used by Fossat et al. (2017). Figure 8 shows the comparison of
10 Performance-check data available on bison.ph.bham.ac.uk/
the rms p-mode amplitude and the rms p-mode noise for these
different time series. The computation of the rms amplitude and
noise was done as follows.
1. Select a sub-series of the data set, then compute the power
spectrum. Typical duration of the sub-series is 30 days.
2. Compute the integrated power (PT) between 2500 µHz
and 3500 µHz normalised by the integration factor of
the sampling window (i.e. divide the power spectrum by
[sinc(piντ)]2, where τ is the integration time of a sample).
This provides a proxy of the power of the sum of the noise
power and the p-mode power.
3. Compute the integrated power between 1000 µHz and
1500 µHz normalised by the integration factor of the sam-
pling window. For providing a proxy of the noise power in
the p-mode range, we scaled this power by a factor taking
account of the frequency bandwidth (factor 2) and extrapola-
tion factor (factor 1/
√
2); we then multiply this power by
√
2
to obtain the proxy (Pnoise).
4. The final p-mode power is obtained as Pp-mode = PT − Pnoise.
5. The rms amplitude is then Ap-mode =
√
Pp-mode, while the rms
noise is Anoise =
√
Pnoise.
6. Apply an ad-hoc formation height correction for the ampli-
tudes (if required).
We apply this procedure to all data but GONG. For GONG, addi-
tional corrections of the power spectrum were required because
of the BDF used, which requires us to divide by the filtering fac-
tor T (ν) = 4 sin2(piν∆t), where ∆t is the sampling cadence. For
the p-mode frequency range and a 60 s cadence, the filtering fac-
tor in power ranges from 0.8 to 1.5, while for the noise it ranges
from 0.14 to 0.31.
For the last step, the formation height was corrected for
GOLF during the red-wing mode by multiplying the amplitudes
by 1.11. For GONG, the resulting velocities were multiplied
by 1.17 in order to take into account the different formation
height of GONG; the factor was adjusted post-facto. No other
correction for formation height was applied to the remaining
data sets.
We note two different amplitude regimes in the time series
used by Fossat et al. (2017), occurring at the beginning of the
time series and after 2002 for about 2 yr, both in the blue wing.
These two differences are related to the way that the tempera-
ture of the cathode of the photomultipliers is used to correct the
calibration (Garcia, 2018, priv. comm.). We also note the vari-
ation of p-mode amplitude with the solar activity cycle with a
typical variation of 9% between solar maximum and solar min-
imum, as already measured by Howe et al. (2015) with the Bi-
SON data. Figure 8 indeed shows that a calibration that does not
take into account the calibrated instrumental characteristics per-
forms better in terms of a more consistent p-mode amplitude.
The most likely reason for this better performance may lie in the
stability of the thermal environment provided after November
2002; thereby not requiring additional instrumental corrections.
Closer inspection of the p-mode amplitude also reveals that there
is no yearly modulation present when GOLF observes in the blue
wing. On the other hand, a modulation is clearly seen when the
observation is done in the red wing, which is due to the fact that
the p-mode temperature fluctuations have a much larger contri-
bution in that wing.
It is also interesting to compare the noise performance of
the different instruments. Again there is a clear difference for
the GOLF noise between the two time series at the beginning
of the time series (in the red wing) and after 2002 for about
2 yr. We also note that the GOLF noise does indeed increase
with time primarily due to the photon noise increasing by a
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Table 2. Required time shift for correction of time jumps in GOLF.
Date TAI τmeas. ∆τ TAI delay Final delay Comments
(s) (s) (s) (s) (s)
11 April 1996 30.0137 48.2 (8) 0.0 0.0 0.0 Time reference for the whole series
16 February 1997 40.4536 58.3 (7) 10.1 0.44 0.1 LOBT change occurred on 25 February 1997
4 March 1998 63.3188 81.8 (7) 33.6 3.31 3.6
9 October 1998 30.0083 61.3 (10) 13.1 −10.00 3.1 red-wing phase effect
2 February 1999 74.8770 104.6 (10) 56.4 −15.14 −3.6 LOBT change occurred on 3 February 1999
8 February 2002 30.0186 60.1 (7) 11.9 −10.00 1.9 red-wing phase effect
24 November 2002 – 47.8 (8) −0.4 – −0.4 No LOBT change. Change of wing
15 July 2003 31.7793 4.7 (5) −43.5 41.8 −3.5 LOBT not reliable
26 April 2004 66.6792 84.5 (7) 36.3 −3.33 −3.7
27 January 2007 30.0239 47.9 (8) −0.3 0.0 −0.3 LOBT change occurred on 28 January 2007
10 December 2007 35.8530 59.6(8) 11.4 −4.16 1.4
6 March 2008 30.0132 47.7 (7) −0.5 0.0 −0.5 LOBT change occurred on 7 March 2008
1 December 2011 – 59.0 (6) 10.8 – 0.8 No LOBT change
9 May 2012 79.2715 98.5 (11) 50.3 −0.74 0.3 LOBT change occurred on 12 May 2012
23 June 2012 – 108.8 (15) 60.6 – 0.6 No LOBT change
23 November 2014 18.5044 46.9 (14) −1.3 −11.51 −1.3 LOBT change occurred on 24 November 2014
2 September 2015 26.3955 46.9 (14) −1.3 −3.62 −1.3 LOBT change not detected by time correlation
26 February 2016 60.0088 86.8 (14) 38.6 −1.00 −1.4 LOBT change occurred on 27 February 2016
Notes. The first column is the starting date of the shift, the second column is the residual TAI in seconds of the first block of each day, the third
column is the measured time shift compared to GONG, with error bars in parentheses; the fourth column is the time shift with respect to the start
of the time series (deduced from the third column), the fifth column is the residual TAI time after correction, and the sixth column is the residual
time shift after correction. LOBT stands for local on-board time.
Fig. 7. Top: timedifferencebetween theGOLFtimeseries sampledat60 s
and the GONG l= 0 data as a function of time. Bottom: time difference
between the GOLF time series used by Fossat et al. (2017) and the newly
calibrated GOLF data as a function of time, both sampled at 80 s.
Fig. 8. Top: rms mode amplitude as a function of time for the newly cal-
ibrated GOLF data (black), for the GOLF data as used in Fossat et al.
(2017; orange), for the BiSON data (red), and for the GONG data
(green). Bottom: rms noise as a function of time. The sub-series are
30 days in length.
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factor of five due to the number of photons dropping by a fac-
tor of 25. Here, contrary to the p-mode amplitude, there is a
clear yearly modulation of the noise in the GOLF data and in all
data sets.
4. Conclusion
The advantage of the new calibration is that it requires only very
limited knowledge of the instrument. Although it may seem con-
tradictory at first, the calibration is more in line with other in-
struments that are very well calibrated. On the other hand, some
aspects remain to be fully explained. For instance, the yearly
modulation in the velocity apparent in Fig. 3, which is possibly
related to thermal effects induced by the variation of the SoHO–
Sun distance throughout the orbit. The current time series is also
corrected for time shifts to keep 99.8% of the corrected time se-
ries within ±5 s. There is a residual periodic time modulation
due to the halo orbit, which is about 178 days. In theory, the
g-mode detection by Fossat et al. (2017) is not affected by ei-
ther the changing amplitude of the p modes or the measured
time shifts. In practice, this new calibration approach may re-
move any doubts in the results of Fossat et al. (2017) related to
these changes and time shifts. This work will serve as a basis for
an analysis of longer time series for testing the g-mode discov-
eries made by Fossat et al. (2017).
The new calibrated series are available as FITS files at the
CDS and online11.
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GOLFa 60 00:00:30.0 00:00:41.0 00:01:00.0 0 0 0
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Notes. First column gives the instrument, the second column the cadence of the instrument, the third to fifth columns the time of the first sample in
Universal Time (UT), from the Global Positioning System (GPS) and TAI references; the sixth column time difference with respect to (w.r.t.) GOLF;
the seventh column gives the time corrected when comparing to GONG since GONG consortium delivers BDF filtered data; the last column gives the
time difference measured with p modes. (a)Time given in the file corresponds to start of integration. (b)Time given in the file corresponds to start of
integration, and does not take into account the BDF time “effect”. (c)Time given in the file corresponds to mid point. (d)Comparison with GONG is
done by applying the BDF to GOLF as well.
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xGONG(t0) = v(t0)− v(t0 − 1) where t0 is the time in minutes given
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v(t0) is the velocity. Because of the use of the BDF for GONG,
the time delay is computed by also taking the BDF of the other
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where t1 is the time in minutes given in the file. For the other in-
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Abstract. We show here evidence for the necessity of an asym-
metric form in modelling the profile of an acoustic mode in the
power spectral density. The analysis was performed on a 805-
day series of GOLF data (`=0 to 3). The assumptions used for
the fits are discussed and their consequences quantified, in par-
ticular for the optimum choice of the fitting spectral window.
Values are given for the bias on the mode parameters (frequency,
width, splitting) when using a Lorentzian fit. The bias depends
on the degree ` and on the frequency, and when taken into ac-
count leads to variations in the mode parameters with degree
more consistent with theoretical expectations.
Key words: methods: data analysis – Sun: oscillations – Sun:
interior
1. Introduction
For many years now, the analysis of increasingly precise p-
mode data has been used to understand the internal structure of
the Sun. Only the low-` modes (those with ` < 4) are effective
in providing information about the Sun’s central regions and
these can be observed using the integrated light from the entire
solar image. Since these modes contain integral information
from the entire Sun, inversion to give the core structure requires
also a good precision for the higher-` modes localised in the
outer layers. It is the precise frequencies of the mode resonances
which are important for determining the speed of sound in the
interior of the Sun. On the other hand, the multiplet splittings
can offer knowledge of the internal rotation, and the resonance
widths carry information on the excitation and damping of the
modes.
All of these parameters are determined through a fit of the-
oretically expected profiles to the Fourier spectrum of the ob-
served oscillations. However, this procedure is complicated by a
number of difficulties. These include the stochastic nature of the
Send offprint requests to: S. Thiery
Correspondence to: thiery@medoc-ias.u-psud.fr
excitation process, the existence of a background solar noise or
“continuum”, the close multiplet structure of many modes due to
rotational splitting and the effects of overlapping wings from the
many neighbouring resonances. To these must be added “noise”
introduced by the instrumentation and by any lack of continuity
in the observing sequence.
A commonly accepted representation of the resonance
profiles has been as pure Lorentzians in Fourier space
as would result from the transform of a damped sine-
wave (Anderson et al. 1990). However, in the last few
years, attention has been drawn to the possible asymme-
try of these resonances (Duvall et al. 1993, Gabriel 1993,
Abrams & Kumar 1996, Toutain et al. 1997). As we discuss
later, the fitting of asymmetric profiles results in a small sys-
tematic shift in the measured frequencies. The application of a
uniform shift appears to have very little influence on the inverted
solar core parameters, which are related more to differences be-
tween frequencies. To improve the interpretation of the core, we
are therefore looking for the slope, or higher order effects, in
the resultant corrections.
It is clear from the above that we are interested in the highest
possible precision in measuring these frequencies. It is with
the much improved observing conditions from space using the
SOHO instruments that we can hope to advance these studies.
A recent study by Toutain et al. (1998) has interpreted some
first results of the low-` asymmetries from VIRGO and MDI.
Here we analyse the results from GOLF. The GOLF instrument
has produced, up to the temporary loss of SOHO in June 1998,
an 805 day time series of data with exceptional stability and
continuity (greater than 99 %). In this paper we measure the
corrections to frequencies, splittings and line-widths obtained
from asymmetric fitting.
2. Mode asymmetry
The use of an arbitrary asymmetric form for the fitting profile
may serve to improve the quality of the fit, but it cannot provide
us with a valid resonance frequency. By assuming a physical ba-
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sis for the asymmetry and adopting a derived parametric form
for the fitting profile, the resonance frequency is obtained as
one of the parameters in the fitting process. This frequency cor-
responds neither with the maximum, nor the centroid of the
profile, but is systematically to one side. It is for this reason that
fitting an asymmetric resonance with a Lorentzian profile leads
to systematic errors in frequency.
In many areas of physics, the mixing of a resonant frequency
with the nearby spectral continuum leads to an asymmetric pro-
file, when the continuum is correlated with the resonance. This
arises because the reversal of phase at the resonant frequency
leads to a switch from addition to subtraction with the contin-
uum. This effect, well-known in atomic spectroscopy, produces
the familiar Fano profiles in autoionising lines, seen in absorp-
tion (Fano 1961).
In helioseismology, asymmetry has been interpreted by a
number of authors (Duvall et al. 1993, Abrams & Kumar 1996)
as due to the interaction between the resonant cavity mode and
the local emission from discrete sources. However, this effect
alone failed to explain the observation that the sign of the asym-
metry is reversed when viewed in intensity and velocity. Re-
cently, Nigam & Kosovichev (1998) modified the principle by
adding also a correlation between the resonance and the back-
ground continuum, or solar noise. Since the solar noise, or gran-
ulation, is regarded as the source of excitation of the modes, it
is reasonable to suppose that a part of this noise would be corre-
lated with the modes. After some simplifying approximations,
they offer the expression:
P (x) = A
(1 +Bx)2 +B2
1 + x2
+ n (1)
suitable for fitting to the observed spectrum where
x = 2(ν − ν0)/Γ and A,Γ, ν0, n are the mode ampli-
tude, linewidth, central frequency and uncorrelated linear
background noise respectively. The parameter B, which
controls the asymmetry, contains the effects of correlated
noise and of the source, the two factors that are claimed to be
responsible for asymmetry. It is with the use of this expression
that Toutain et al. (1998) have successfully explained the
difference in sign between VIRGO and MDI asymmetries,
confirming Nigam’s predictions. Until the availability of this
formula, we had been studying the asymmetry in GOLF using
the Fano profiles (Thiery 1997), which include only the effect
of interaction with the continuum. The present work has been
carried out using Nigam’s formula. Fig. 1 shows a typical
example of a Lorentzian and an asymmetric fitting to a GOLF
resonance.
3. Fitting the GOLF data
The GOLF series used covers the 805 days between April 11,
1996 and June 25, 1998, with more than 99% continuity. The
GOLF raw data have been converted to velocities using the cal-
ibration techniques described by Garcı´a (private communica-
tion) prior to carrying out an FFT transform on the entire series,
with a sampling time of 80 seconds. Only the GOLF detector
PM2 has been used in this analysis.
Fig. 1a and b. Example of fitting (modes `=0, n =15 and `=2, n =14)
using Lorentzian profiles a and Nigam profiles b. Note the improved
agreement (visible in the wings) between the fit and data when the
asymmetry is taken into account. The resolution for the plot is reduced
to 0.29 µHz.
The classical fitting technique in this domain consists of
fitting a simple Fourier power spectrum, often using codes de-
rived from those offered by Appourchaux et al. (1998). For such
a spectrum, χ2 statistics are applicable and the fitting is then by
the maximum likelihood method.
The entire analysis was limited to the spectral range 2000
µHz to 3600 µHz. Our objective requires very high precision,
which we cannot obtain reliably outside of this range. Above
3600 µHz the modes overlap seriously. Below 2000 µHz, the
signal to solar background ratio is smaller and, more impor-
tantly, the number of bins which contribute to the line is small
due to the smaller linewidth. These limitations are particularly
critical for the asymmetry parameter.
A critical point is the choice of the spectral window used
for fitting the p-modes profiles, i.e. how much of the spec-
trum we fit at a time. Some workers choose to fit the entire
p-mode spectrum, arguing that this is the only way to correctly
take account of the effect of the far wings from distant modes
(Roca Corte´s et al. 1998). This can be done only if the model
profile assumed for the modes is valid everywhere in the win-
dow or if the residual errors are negligible compared with errors
due to the stochastic noise. It also assumes that the overlapping
far wings are additive on a scale of spectral power, which is not
evident. As the Nigam formula used in this paper is obtained
by a Taylor expansion around the eigenfrequency of the mode
(Nigam & Kosovichev 1998), we adopted the approach of fit-
ting only those close multiplets that have an evident overlap,
i.e. fitting was carried out over limited spectral ranges with the
neighbouring `=0 and `=2 grouped together, as were the `=1 and
`=3. The choice of a precise window is discussed in Sect. 5 and
corresponds to a trade off between the effects of the stochastic
noise and of the validity of the formula. This alternative to a fit of
the whole spectrum has the cost of considering the contribution
of other resonances as a flat “background”. In all cases, there ex-
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Fig. 2. Linewidth of the components of the `=1 modes using a
Lorentzian fit, when both widths are independent free parameters.
ists an unknown continuous component due to solar noise (plus
perhaps instrumental noise) for which arbitrary parameters are
used. In the present work, we performed tests and simulations to
quantify the errors due to our assumptions. These include that
the background is represented by a constant value, the slope
being assumed to be zero over the limited range of window.
All of the components in the fitted range were assumed to have
the same asymmetry factor, but the linewidth was allowed to
vary with the degree. The relative amplitude of the mode com-
ponents was taken as a fixed empirical function of |m|, which
was derived by taking a mean over observations from different
orders. For `=2, we use A2(m=2)/A2(m=0)=1.7 and for `=3,
A2(m=3)/A2(m=1)=1.7 (Lazrek, private comunication).
Here, the splitting is defined as the mean for each multiplet
of the separation between the modes ∆m=1.
The uncertainty quoted here for each parameter determined
is the statistical error obtained from the fitting program, using
appropriately the covariance matrix of the fit. We performed
Monte Carlo simulations (based on a method developed by
Fierry Fraillon et al. 1997) which confirm the reality of these
uncertainties.
4. Evidence of asymmetry as a property of p-modes
In this section, we first show that a non-negligeable unexpected
effect obtained when fitting the modes with Lorentzian pro-
files can be explained by the presence of asymmetry. We then
checked that this asymmetry is not an apparent one, but is due
to an intrinsic property of the p-modes.
4.1. Evidence of an effect
If we leave free the width of the two components of an `=1
mode, a Lorentzian fit gives a systematic and significant differ-
ence between the two widths. As shown by Fig. 2, this difference
can reach a factor of 2. We show by fitting Lorentzian profiles
to simulated asymmetric ones that this effect can be totally ex-
Fig. 3. The asymmetric parameter for independent successive 115 days
sub-series (example of the mode `=0, n=20). The dashed line corre-
sponds to the value obtained from the entire time series.
plained by the asymmetry of the profiles. We also checked that
the widths of the two components of an `=1 mode converge to
the same value when fitting with the asymmetric formula. As
shown further, the `=0 modes exhibit an asymmetry of the same
magnitude. This argues against the `=1 effect being due to a real
difference between the width of the m components.
4.2. Solar activity
An apparent asymmetry of the profiles might arise as a re-
sult of a slow drift of the frequencies combined with a change
in amplitude. Solar activity, by moving the outer bound-
ary of the acoustic cavity, changes the propagation times
and thereby the frequencies of the modes during the cy-
cle. It has been estimated that, when the previous solar cy-
cle approached maximum activity, the frequencies increased
(Palle´ et al. 1989, Elsworth et al. 1990), up to about 0.4 µHz
and at the same time the energies of the modes decreased
by nearly 30% (Anguera Gubau et al. 1992). Although Fierry
Fraillon et al.(1998) did not find any effect of activity on GOLF
frequencies over the first 690 days of our series, we preferred
to check the temporal stability of the asymmetry parameter. To
do this,we have analysed separately seven subseries of 115 days
duration. Fig. 3 shows clearly that the asymmetry factor is of the
same magnitude for the subseries as for the entire series, even
at solar minimum, confirming that change in activity over the
805 days observed is insufficient to account for our measured
asymmetries.
4.3. Influence of background
In the fitted range there exists a background signal due to the so-
lar convective motion (Harvey 1985, Palle´ et al. 1995) as well
as the far wings of all of the other modes. Our fitting assumes this
background to be flat in the fitting window. To see whether the
real slope could produce the apparent asymmetry, we performed
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an asymmetric fit on a syntheticp-mode Lorenzian profile super-
imposed with a curve simulating convective background slope.
This slope was estimated in the 700-1100 µHz range, and then
extrapolated to our domain of study. The apparent asymmetry,
B, obtained is at most -0.0004 which is some 50 times lower
than the values measured in real data (see Sect. 5).
On the other hand, to study the influence of the wings, we
simulated synthetic spectra by adding all of the p-modes profiles
determined by separate Lorentzian fits. Individual asymmetric
fits were then made on this synthetic spectra. The asymmetry
obtained is mostly positive with a maximum of 0.0008. This
confirms that it is adequate to assume a flat background over
the limited range used in our fitting technique.
4.4. Influence of high ` modes
Finally, we have carried out tests to see whether the existence of
higher degree modes might compromise our fitting procedures.
For the simulations, we have taken values of the amplitude and
frequencies of these modes derived by one of our authors in
a separate study (T. Roca Corte´s, private communication). The
`=4 mode, which would tend to increase the apparent `=2 asym-
metry, is not inside our fitting window. Our simulation shows
that its wings have a negligible effect on the results we obtain.
For the `=5 mode, which would tend to decrease the apparent
`=0 asymmetry, the window we use normally includes less than
half of the mode structure. In this case the uncertainty on the
anticipated amplitude of this mode is too large to be useful.
Instead, we have investigated our fit with the real data, a fit
in which we do not take account of the existence of the `=5
mode. We displace progressively the high-frequency limit of the
fitting window, until it includes all of the anticipated `=5 mode.
It is found that the resulting parameters for the pair `=0 - `=2
vary negligibly with the window size, indicating that there is a
negligible effect from neglect of the `=5 mode.
5. Results
5.1. Choice of the fitting window
To obtain approximate values of all of the parameters, including
the asymmetry factor, B, we make a preliminary fit to each of
the pairs `=0 - `=2 and `=1 - `=3. These values are then used as
input parameters in simulations, aimed at quantifying the inter-
action between the components during the fitting procedure.
In the first simulation, we apply the Nigam fitting on only
one of the two components of a pair, in order to measure the
influence of the neighbouring mode. This shows that for the
pair `=0 - `=2, the influence of one mode on the other is such
that fitting separately leads to a significant error on the asym-
metry parameter (up to a factor of 2 at 2700 µHz). For the pair
`=1 - `=3, fitting `=3 alone leads to large errors (the sign of B
may even be reversed). However, due to the relatively low am-
plitude of the `=3 mode, the situation is more favourable for
`=1, which can reasonably be fitted alone up to n=22, with an
error inferior to 10 % on B and insensitive to the choice of the
`=3 B parameter.
Fig. 4. Determination of the asymmetry parameter on the data for `=1:
effect of the fitting window. Diamonds refer to the global fit of the
pair `=1 - `=3 and stars for `=1 alone. The dashed line refers to the
optimized window and the solid line to a larger window.
With confidence in the possibility of fitting the `=1 alone,
we then examine the influence of the fitting window width on
the determination of B. We might anticipate two effects, limit-
ing the window width in opposing senses: the Taylor expansion
used to derive the Nigam expression is valid close to the reso-
nance and may therefore require a small window width, whilst
the effects of stochastic excitation noise are minimised by in-
creasing the amount of data through the use of a wider window.
Fits using GOLF data show that for the `=1 fit alone, the varia-
tions of measuredB with the window width are consistent with
the stochastic noise effect alone. This gives us a reasonable esti-
mate of B for `=1, which we can use to examine the validity of
the `=1 - `=3 pair fit. We examine fits on this pair for different
window widths. We find that a window width value exists for
whichB is compatible with the value when fitting `=1 alone. As
seen in Fig. 4, the residuals (shown as a function of frequency)
are not systematic, but are consistent with the stochastic effect.
Also shown in the figure is the effect of a larger window, for
which random errors are reduced, as expected, but the determi-
nations are systematically too small.
For `=3, we must also verify that the window is appropriate,
i.e. that it does not extend too far to high frequencies. Using the
reliable estimate of the `=1 asymmetry already obtained, we
check the influence of the high-frequency side of the window
for `=1 alone. No bias was found on B when this limit was
chosen identical to that of `=3 in a global `=1 - `=3 fit, giving
confidence in the choice of window and the resulting `=3 asym-
metry parameter. The window width chosen for the `=1 - `=3
pair, optimized for the `=1 alone, varies from 27 µHz for n=14
up to 38 µHz for n=25.
For the pair `=0 - `=2, individual fitting being impossible,
we extrapolate the results of `=1, to derive an initial window
width. To gain in statistics, we increased slightly the width of
the extrapolated window, checking at each step that B was not
biased and that the `=4 wing does not enter the window.
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Fig. 5. The asymmetric parameter as a function of frequency assuming
that it is the same for the two components of each pair.
5.2. Asymmetry parameter
Fig. 5 shows the variation of theB parameter with frequency for
the pairs `=0 - `=2 and `=1 - `=3, with the optimized windows.
These are found to be consistent with the results of Toutain et
al. and do not show a clear difference between the two pairs. To
study an eventual B dependence on degree, we performed also
the same fitting but leaving free the two values ofB inside a pair.
As already indicated, the value ofB for `=1 is not modified. The
value ofB for `=3 is not useful, displaying very large error bars,
even when it is fitted alone with the fixed wing of `=1 included
in the formula.
For modes `=0 and `=2, Fig. 6 suggests that the asymmetry
of the mode `=0 is on average lower than for `=2. Moreover,
Fig. 6 exhibits a mirror effect between the `=0 and `=2 curves
which is explained as following: first, starting with different val-
ues of B for `=0 and `=2, Monte-Carlo simulations show that
the fitting procedure is capable of reproducing the two values
on average without bias, and when forcing them to be equal
in the fitting, the value obtained is on average the mean value
of the two. Second, the length of the time series is such that
the variation of B with radial order is very smooth when only
one value is taken for the pair `=0 - `=2. These two properties of
convergence and smoothness explain why the effects of stochas-
tic excitation on the curves obtained when separate asymmetry
parameters are allowed, lead to anticorrelated variations. As
far as a difference of B in the pair `=0 - `=2 is concerned, we
checked if the overlap of the two modes could bias in opposite
ways the estimation of theirB parameter producing an apparent
difference. Monte Carlo simulations show that there is an equal
probability to get either the `=0 B greater or the `=2 B greater,
when the two parameters are equal in the simulated profile. This
permits to estimate the probability that the lower asymmetry for
the `=0 mode is real. It is found to be 93%, which is marginally
significant due to the low number of radial orders in the statis-
tics.
Fig. 6. The asymmetric parameter as a function of frequency, allowing
a variation between `=0 and `=2. The dashed line corresponds to the
curve of Fig. 5.
6. Bias introduced when fitting a Lorentzian profile
to an asymmetric resonance
6.1. Determination of a bias uncertainty
The uncertainty on a bias (frequency, line width or splitting)
cannot be calculated from those corresponding to the quantities
delivered by the two kinds of fits, because these uncertainties
are not dependent, the stochastic excitation being the same in
the two cases. To compute a bias uncertainty, we perform Monte
Carlo simulations: for each radial order and mode pair, we sim-
ulate 200 stochastic realisations of a Nigam’s profile. For each
realisation, we do a Nigam and a Lorentzian fit. Then, for each
mode parameter, the histogram of the difference between the
two results gives the uncertainty we require. Note that the un-
certainty on a bias can be significantly smaller than the uncer-
tainty on the absolute value of the mode parameters (see Figs. 7
to 12).
6.2. Bias on the frequency
The frequency difference between symmetric and asymmetric
fits is plotted versus the frequency in Fig. 7 for the different
modes. There is a systematic shift for all the modes: the fre-
quency infered from fitting a Lorentzian profile is lower than
those using an asymmetric profile. The mean value of the bias
is about 42 nHz for `=0, 85 nHz for `=1, 54 nHz for `=2 and
24 nHz for `=3. Not only the bias but also its variation with
frequency is an important input for the inversion because the
difference between frequencies has more impact on the deduced
solar structure than frequencies themselves. The difference be-
tween the behaviour of `=1 and the other degree modes can be
understood and reproduced in simulations (Lorentzian fitting
on pure Nigam profiles). `=1 behaves as an isolated mode (see
Sect. 5.1) and is influenced not only byB but predominantly by
Γ. For ` 6=1, the influence of the neighbouring mode dominates.
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Fig. 7. The frequency difference between asymmetric and Lorentzian
fittings as a function of frequency and mode degree. The errors bars
are computed by Monte Carlo simulations as described in the text.
Fig. 8. The linewidth difference between asymmetric and Lorentzian
fittings as a function of frequency and mode degree.
The frequencies inferred from asymmetric fitting are given in
Table 1.
6.3. Bias on the linewidth
The width difference between symmetric and asymmetric fitting
depends on the mode degree and on the frequency (see Fig. 8):
the widths inferred from a Lorentzian profile are lower than
those from an asymmetric profile for degree `=1 and `=0 and
inversely for `=2. For `=3 the sign is frequency dependent. The
same simulations than those mentioned in the previous subsec-
tion show that the influence of the components on each other in
a multiplet is dominant for the sign of the bias. The evolution
with the radial order is, as for the frequencies, influenced by
both the line width and the neighbouring mode.
Fig. 9. Determination of the linewidth using Lorentzian profiles.
Fig. 10. Determination of the linewidth using the Nigam formula.
The importance of this is such that when the asymmetry is
taken into account, the dispersion of the width with the degree
is considerably reduced as shown by Figs. 9 and 10.
6.4. Bias on the splitting
The difference between determinations of the rotational split-
ting based on Lorentzian or asymmetric profiles depends on
the degree (see Fig. 11) and the difference increases with in-
creasing frequency for modes `=1 and `=2. As for the width,
the sign of the bias depends on the degree, which we also con-
firmed by the simulations. The Fig. 12 shows the results ob-
tained and Table 2 gives mean values over frequency for the
two kinds of fits. Note from Table 2 that, as we would expect,
the uncertainty induced by the stochastic excitation is not re-
duced when using an asymmetric fit, but the dispersion with the
degree is somewhat reduced by a more valid fit. In particular,
the relatively low value for the splitting of the `=2, observed
here in the Lorentzian case and reported in some publications
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Fig. 11. The splitting difference between asymmetric fitting and
Lorentzian fitting, as a function of frequency and mode degree.
Table 1. Frequency and errors in µHz derived from asymmetric fitting
for modes `=0, `=1, `=2 and `=3 with radial orders fromn=12 ton=25.
The observation duration is T=805 days.
n `=0 `=1 `=2 `=3
12 . . 1945.75± 0.03 .
13 1957.43± 0.03 2020.84± 0.03 2082.10± 0.05 2137.71± 0.06
14 2093.51± 0.03 2156.81± 0.03 2217.75± 0.05 2273.42± 0.10
15 2228.84± 0.04 2292.05± 0.04 2352.32± 0.04 2407.64± 0.10
16 2362.83± 0.05 2425.57± 0.05 2485.86± 0.05 2541.56± 0.07
17 2496.20± 0.04 2559.25± 0.05 2619.63± 0.04 2676.23± 0.06
18 2629.74± 0.04 2693.40± 0.04 2754.48± 0.05 2811.45± 0.05
19 2764.16± 0.04 2828.17± 0.05 2889.58± 0.04 2946.98± 0.05
20 2899.07± 0.04 2963.31± 0.04 3024.71± 0.04 3082.23± 0.06
21 3033.77± 0.03 3098.18± 0.05 3159.86± 0.04 3217.82± 0.06
22 3168.66± 0.04 3233.14± 0.05 3295.14± 0.06 3353.85± 0.17
23 3303.39± 0.05 3368.56± 0.07 3430.80± 0.09 3489.79± 0.21
24 3439.05± 0.07 3504.10± 0.08 3566.87± 0.14 3626.20± 0.28
25 3574.80± 0.11 3640.37± 0.12 . .
(Lazrek et al. 1997, Gizon et al. 1996), is no longer obtained in
the asymmetric case. Moreover, the use of the Nigam formula
permits a good determination of the splitting farther in the high
frequency range than with a Lorentzian formula.
7. Conclusions
Precise p-mode resonance frequencies are required if we aim
to improve the precision of the inversions for the interior sound
speed. With this in mind, we have investigated the importance
of asymmetry in the p-mode resonance profiles. It is known that
these effects will in general be small for low-` global resonances
and also reversed for velocity measurements compare for inten-
sities one. A detailed study, using GOLF data, simulated GOLF
data and Monte Carlo simulations has shown that meaningful
measurements of asymmetric effects can be performed. When
the GOLF data is fitted using asymmetric fitting based upon the
Nigam formulation, a number of anomalies, previously encoun-
Fig. 12. Determination of the splitting (synodic) using the Nigam for-
mula. Results for higher frequencies have larger errors bars and are not
shown here.
Table 2. Average and standard error in nHz of the synodic splitting
over n when using asymmetric or Lorentzian fitting.
`=1 `=2 `=3
order 14-22 13-21 13-21
asymmetric 406.± 20. 418.± 10. 418.± 8.
Lorentzian 422.± 20. 384.± 10. 417.± 8.
tered with Lorentzian fitting, tend to go away. Such anomalies
include the variation of resonance widths amongst members of
a multiplet. The dispersion of many of the fitting parameters is
also reduced when using asymmetric fitting.
We have also investigated the optimum choice of spectral
window, when using these fittings. This is a compromise be-
tween large windows, for which the fitting procedure may be-
come formally less valid, and small windows, which increase the
statistical uncertainty due to stochastic excitation effects. The
breakdown in validity of the fitting procedure for large windows
is manifest in our studies. This may be due to a limitation in the
approximation used in the profile expression adopted, but may
also be due to a formal error in assuming that the profiles are ad-
ditive on a scale of spectral energy. For this reason we exclude
the idea of fitting together the entire p-mode spectrum, when
using asymmetric profiles.
The asymmetry parameters derived are claimed in the liter-
ature to be due to two distinct physical processes: the existence
of direct signals from excitation sources and the interaction of
the resonances with correlated solar noise. These two processes
make contributions to the asymmetry parameter with the same
functional form, within the approximation used here. It is there-
fore difficult to see how we can hope to separate these effects, in
order to determine the height of the excitation region, unless we
make the arbitrary assumption that one or other of the effects is
negligible.
Work is now in hand to use these improved GOLF fre-
quencies for inversions. This is being reported in a second pa-
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per (Basu et al. 1999). As always, it is important to have good
frequencies also for medium-`, in order to carry out this in-
version. At the time of writing, MDI medium-` frequencies
are only available based on Lorentzian fitting. Although we
are using these, there is an obvious inconsistency with our
improved asymmetric frequencies. Improved inversions must
therefore await the availability of asymmetric data at both low
and medium-`.
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ABSTRACT
Context. Over the past 40 years, helioseismology has been enormously successful in the study of the solar interior. A shortcoming has
been the lack of a convincing detection of the solar g modes, which are oscillations driven by gravity and are hidden in the deepest
part of the solar body – its hydrogen-burning core. The detection of g modes is expected to dramatically improve our ability to model
this core, the rotational characteristics of which have, until now, remained unknown.
Aims. We present the identification of very low frequency g modes in the asymptotic regime and two important parameters that have
long been waited for: the core rotation rate, and the asymptotic equidistant period spacing of these g modes.
Methods. The GOLF instrument on board the SOHO space observatory has provided two decades of full-disk helioseismic data. The
search for g modes in GOLF measurements has been extremely difficult because of solar and instrumental noise. In the present study,
the p modes of the GOLF signal are analyzed differently: we search for possible collective frequency modulations that are produced
by periodic changes in the deep solar structure. Such modulations provide access to only very low frequency g modes, thus allowing
statistical methods to take advantage of their asymptotic properties.
Results. For oscillatory periods in the range between 9 and nearly 48 h, almost 100 g modes of spherical harmonic degree 1 and
more than 100 g modes of degree 2 are predicted. They are not observed individually, but when combined, they unambiguously
provide their asymptotic period equidistance and rotational splittings, in excellent agreement with the requirements of the asymptotic
approximations. When the period equidistance has been measured, all of the individual frequencies of each mode can be determined.
Previously, p-mode helioseismology allowed the g-mode period equidistance parameter P0 to be bracketed inside a narrow range,
between approximately 34 and 35 min. Here, P0 is measured to be 34 min 01 s, with a 1 s uncertainty. The previously unknown
g-mode splittings have now been measured from a non-synodic reference with very high accuracy, and they imply a mean weighted
rotation of 1277 ± 10 nHz (9-day period) of their kernels, resulting in a rapid rotation frequency of 1644 ± 23 nHz (period of one
week) of the solar core itself, which is a factor 3.8 ± 0.1 faster than the rotation of the radiative envelope.
Conclusions. The g modes are known to be the keys to a better understanding of the structure and dynamics of the solar core. Their
detection with these precise parameters will certainly stimulate a new era of research in this field.
Key words. Sun: helioseismology – Sun: oscillations – Sun: rotation – Sun: interior
1. Introduction
A conference was organized in 2013 in Tucson, Arizona, to cel-
ebrate 50 years of seismology of the sun and stars. Solar seis-
mology became known in the early 1980s as helioseismology,
and was almost totally devoted in this conference to the analysis
of solar p modes, sometimes referred to as solar music, as only
one presentation among 87 was devoted to g modes. It was a his-
torical presentation (Appourchaux & Pallé 2013) that confirmed
how difficult the quest for g modes has been in these 40 years.
The observational g-mode quest began 40 years ago, when
Severny et al. (1976) reported the detection of a 160-min oscil-
lation using a modified differential Babcock solar magnetograph
and nine days of data. This period of 2 h and 40 min could not be
attributed to a p mode in any reasonable solar model. In 1976,
the field was still in its infancy, with the phenomena being re-
ferred to as solar oscillations and with no detections of individ-
ual p modes. Although the potential of p modes in probing the
deep solar interior was still not clear, the potential of g modes
was obvious, as these are mostly trapped inside the solar core.
The 160-min oscillation thus quickly became a hot topic, and at
least ten years passed before it finally became clear that it was
an artifact.
Following the first identification of global p modes by
Claverie et al. (1979) and the first South Pole expedition, which
allowed individual low spherical harmonic degree p modes to
be revealed (Grec et al. 1980, 1983), helioseismology quickly
grew on different fronts: on the ground with world-wide net-
works that were developed by the Birmingham Solar Oscilla-
tion Network (BiSON) in the UK, the International Research on
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the Interior of the Sun (IRIS) in France, and the Global Oscilla-
tion Network Group (GONG) in the USA In space the initial
studies of ESA and NASA led to the selection of the SOHO
space project in 1988. The SOHO payload included the Global
Oscillations at Low Frequency (GOLF, Gabriel et al. 1995), the
Michelson Doppler Imager for Solar Oscillation Investigation
(MDI/SOI), and the Variability of Irradiance and Gravity Oscil-
lations (VIRGO) instruments. As stated by Appourchaux & Pallé
(2013), in these days, the detection of g modes was thought to
only be a matter of time. In the end, it still required a further
20 years of effort. Some possible results were published during
these 20 years using GOLF data. One l = 1 mixed p-g mode was
reported at 284.7 µHz (Gabriel et al. 2002), and several candi-
dates were suggested in the vicinity of 220 µHz (Turck-Chièze
et al. 2004). García et al. (2007) reported the possible collec-
tive detection of a g-mode signature in a lower frequency range
between 25 and 140 µHz, with a possibly rapid rotation of the
solar core up to five times the rotation of the remaining radiative
zone. Possible detections of five l = 1 g modes were reported
by García et al. (2011) in the frequency range between 60 and
140 µHz, with rotational splittings in the range 850 to 950 nHz
consistent with a fast sidereal rotation (1760 to 1960 nHz) of
the g modes themselves, measured using the rotation-corrected,
m-averaged spectrum technique from Salabert et al. (2009). An
extensive review of different techniques of detection, as well as
possible results, can be found in Appourchaux et al. (2010). So
far, none of these possible results has been confirmed.
2. Looking differently and elsewhere
The search for g modes must overcome the difficulty that the
modes are trapped in the deepest part of the solar body and
are evanescent in the convective layers, so that their amplitudes
are not easily detectable at the solar surface. The p-mode am-
plitudes themselves decrease dramatically with decreasing fre-
quency (left side of Fig. 1), falling below the increasing back-
ground noise level before reaching the frequency range around
the fundamental p-mode oscillation, where a few mixed modes
(driven by both compressibility and buoyancy) are thought to ex-
ist. In this range, roughly speaking between 0.25 and 0.30 mHz,
the lowest frequency p modes and highest frequency g modes
are expected to exist with similar amplitudes at the solar sur-
face, an amplitude of the order of 1 mm s−1 with a large uncer-
tainty on any prediction (see again Appourchaux et al. 2010, for
a comprehensive review), and they have not been detected so
far. The amplitude uncertainty remains very high in the g-mode
domain, especially at lower frequencies, where the background
noise increases. It has never been demonstrated that the signal-
to-noise ratio (S/N) at these lower frequencies can improve in
any way. This is the fundamental reason why purported detec-
tions of g modes in this region of the spectrum have always been
doubted and have never been confirmed, despite numerous ef-
forts.
Kennedy et al. (1993) suggested that the g modes might be
detected as a source of modulation of p-mode frequencies, which
would manifest themselves as sidelobes in the p-mode frequency
profiles. However, as noted by the authors, convective noise is
a problem. The sidelobes cannot be narrower than the p-mode
lines, and the p modes are more sensitive to turbulent motions
near the surface than they are to the g-mode motions in the deep-
est solar structure. Despite serious efforts in this direction, this
approach has not been successful so far. Another approach was
also suggested by Duvall (2004): modifications of time-distance
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Fig. 1. Power spectrum of 16.5 years of full-disk velocity recorded by
the GOLF instrument on board the SOHO spacecraft.
helioseismology to enable travel time measurements for short
time intervals. This has not been successful either.
Although based on the same idea of time distance measure-
ment, our approach is nonetheless different. We seek to identify
a differential parameter in the p-mode frequency spectrum that
can significantly decrease the sensitivity to this convective turbu-
lence. Such a parameter should ideally exploit the p-mode fre-
quencies measured by the GOLF instrument, taking advantage
of the fact that these full-disk p modes are modes of the lowest
degrees, that is, from 0 to 3, which propagate through the solar
core.
The apparent ideal candidate would be the so-called small
separation, that is, the frequency separation between p modes
of degrees 0 and 2. This was immediately identified, after being
first resolved by the South Pole data set in 1980 (Grec et al. 1980,
1983), as a parameter probing the solar core because it measures
a difference of two kernels that are essentially identical in the
upper layers and different in the deepest layers. Unfortunately, it
requires more than two days of measurement to be resolved, so
that only g modes with periods longer than these two days could
be tracked. These very long period g modes are not accessible
in practice, largely because of the high density of g modes per
frequency bin.
The second-best choice is then the so-called large separa-
tion, or rather half this large separation (between even 0−2 and
odd 1−3 pairs of p modes), which defines the quasi-vertical lines
in the so-called Echelle diagram. The large separation is linked
to the propagation of the acoustic waves through the Sun and is
proportional to the mean density of the star. Thus, any modu-
lation of the solar structure produces a modulation of the large
separation. If these modulations are produced by the action of
g modes on the geometry or density of the deep solar core, they
should present the same spectral properties as those expected
for the g modes. We can also seek for g-mode signatures in the
large separation signal. The large separation offers an additional
benefit of a lower sensitivity to surface effects when adequate
care is taken to measure this separation. A detailed study of the
Echelle diagram shows that the almost vertical lines have a gen-
eral S-shape that contains the signature of the depth of the he-
lium ionization layer. This layer, not far below the solar surface,
is again a turbulent region, which we wish to avoid. We therefore
have to limit the frequency range used for measuring this large
separation to the straightest line part of this Echelle diagram, in
A40, page 2 of 17
E. Fossat et al.: Solar g modes
practice, to the frequency range between 2.32 and 3.74 mHz,
which is defined precisely to ensure that it contains an integer
number of equidistances.
Even in this limited range, the frequencies plotted in the
Echelle diagram still display small oscillations around the
straight lines that contain the signature of the depth of the con-
vective zone. This boundary layer, named the tachocline, is an-
other dynamic region that we also wish to avoid here. It is then
essential to use the broadest possible frequency range in mea-
suring the large separation to reduce the sensitivity of its fluctu-
ations to this tachocline region. The range 2.32−3.74 mHz ap-
pears to be the best compromise between the need for limiting
the range to the most linear part and the need for the broadest
possible range.
There are two more reasons to justify the choice of this fre-
quency range limitation. Below 2.3 mHz, the individual spectra
are not sufficiently sensitive, and the p-mode peaks are lost in
background noise with 8 h of integration (see below). At the
other end, above 3.7 mHz, there is a sharp identified increase
of the p-mode parameter sensitivity to all solar surface effects
(Salabert et al. 2002). Frequency and line-width changes with
the solar cycle are much larger than in the lower p-mode fre-
quency domain, which would introduce more undesired errors
in the search for the subtle modulations produced in the solar
core.
We therefore use this semi-large separation, measured be-
tween 2.32 and 3.74 mHz, as a tool for the g-mode search. A
p-mode spectrum obtained from an 8-h time series reveals the
discrete structure of its frequency distribution, characterized by
this pseudo-periodicity on the order of 67.5 µHz. This spacing
corresponds to the inverse of the round trip time T of an acoustic
wave traveling through the solar center. One interesting conse-
quence is that the full-disk velocity signal has a strong correla-
tion peak at a lag T of about 4 h and 6 min (which is on the order
of the inverse of 67.5 µHz). This was used to advantage by the
IRIS network team (Fossat et al. 1999) in an optimal gap-filling
technique. In the present context, we consider T as the optimal
parameter to be monitored in the search for its possible mod-
ulations produced by a change of structure located inside this
core. Because we cannot filter the frequency spectrum before
sampling the time series T (t), we need to be careful about alias-
ing, which occurs when the spectrum is folded about the Nyquist
frequency. An easy and efficient technique consists of sampling
the signal twice faster than the integration time, which means
a 4-h sampling in the present case. The Nyquist frequency is
then doubled from 1/16h = 17.36 µHz to 34.72 µHz. This avoids
the spectrum folding, which would be around 17.36 µHz if we
were sampling at 8-h intervals. The search for g-mode frequen-
cies is then possible in the low-frequency range that corresponds
to periods longer than 8 h, even if the part of the spectrum ap-
proaching 34.72 µHz (inverse of 8 h) is progressively filtered and
contains aliases of frequencies coming from beyond 34.72 µHz.
It still provides access to potential g-mode frequencies in this
range.
We worked with a GOLF time-series calibrated in veloci-
ties as explained in García et al. (2005), which starts at 0:00:30
(T.A.I.) on April 11, 1996. It is sampled at 80 s. For the 16.5 year
interval with 8-h segments sampled every 4 h, we start with
36 131 possible samples, but because of data gaps (especially
the so-called SOHO vacation in 1998), we finally have 34 612
8-h p-mode spectra.
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Fig. 2. From the same 16.5-year data set as Fig. 1, this is an average of
34 612 spectra computed from 8-h selections taken at intervals of 4 h.
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Fig. 3. Example of one of the 34612 GOLF power spectra, limited to the
range 2.32−3.74 mHz and divided by the envelope of the mean spec-
trum of Fig. 2.
The general process developed for obtaining the time series
T (t) can be summarized as follows:
1. Split the GOLF time series into 8-h long sub-time series at
4-h intervals.
2. Compute the power spectrum of each 8-h long time se-
ries oversampled by filling zeroes up to 106 s to obtain a
convenient 1 µHz frequency bin (the mean of all these spec-
tra is shown in Fig. 2).
3. Divide each power spectrum by a Gaussian function
(exp(−x2/2σ2)) centered at 3.22 mHz with σ = 0.39 mHz,
as an approximation of the envelope of the mean spectrum,
and select the [2.32−3.74] frequency range. An example of
such a band-limited envelope-corrected spectrum is shown
in Fig. 3.
4. Compute the power spectrum of each of these windowed
power spectra oversampled by filling zeroes up to 125 mHz
to obtain a time bin of 8 s. These power spectra of power
spectra result in a function that has time as its abscissa, with
their main peak at this period T of approximately 4 h, as pre-
sented in Fig. 4, which shows one example of these power
spectra, or in Fig. 5, which is the sum of 34 612 similar
spectra.
5. Measure the precise location of the centroid of the main peak
around its mean value of 14807 s using a second-order poly-
nomial fit.
We now describe these steps in some more detail.
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Fig. 4. Power spectrum of the spectrum shown in Fig. 3. The abscissa is
in seconds and shows a main peak at a time T of about 14 800 s, which
is the round trip travel time of an acoustic wave through the solar center.
The nearly 67.5 µHz equidistance is measured by a Fourier
analysis that requires two levels of oversampling. A simple fast
Fourier transform (FFT) power spectrum of power spectrum
would return the initial sampling time of 80 s, which is not fine
enough for our purpose. The spectra shown in Figs. 2 and 3 are
oversampled to a convenient bin of 1 µHz (step 2), and then the
34612 spectra of spectra (see Figs. 4 and 5) are also oversampled
to a bin of 8 s, which was chosen to be smaller than the rms scat-
ter of T (step 4). We show that these oversampling steps do not
affect the statistical properties of the final product of this step of
analysis, that is, the power spectrum of T (Fig. 7).
For the most precise estimation of the equidistance through
this Fourier method, it is also necessary to ensure that the en-
tire selected frequency range contributes and not just the few
highest p-mode peaks around 3.2 mHz. Each of these individual
frequency spectra is then “flattened” (step 3) by dividing it by a
Gaussian function (centered at 3.22 mHz with σ = 0.39 mHz)
that approximates the envelope of the mean (16.5 year) spectrum
(Fig. 2), thus allowing optimal use to be made of the resolution
provided by the 1.42 mHz bandwidth. Figure 3 is an example
of such a selected and flattened individual spectrum. Each of
the 34 612 individual envelope-corrected 8-h p-mode spectra is
then analyzed by Fourier transformation, from which its respec-
tive mean p-mode separation is determined. This fifth step of
the analysis is not made through a fit of the GOLF signal auto-
correlation peak around 4 h because that would not permit the
correction of the power envelope, which is an essential step of
this analysis.
We note that our spectra such as shown in Fig. 4 are com-
puted from spectra such as shown in Fig. 3, minus their mean
value, and translated at abscissa zero. This means that the first
point of Fig. 4 is at zero and suppresses the 5-min modulation,
which would remain inside the 4-h peak, whose position can
then be measured more precisely. These spectra are arbitrarily
normalized at the height of the main peak, since each spectrum
is no longer exactly an autocorrelation that would automatically
be normalized at 1 on the zero lag. Only the precise position of
the 4-h peak centroid (our parameter T ) is relevant in our analy-
sis, and our general guideline is then to minimize the amplitude
of the random fluctuations of this parameter T around its mean
value.
Each value of T is estimated by a second-order polynomial
fit around the peak profile (step 5). The choice of the width over
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Fig. 5. Sum of 34 612 power spectra similar to the spectrum shown in
Fig. 4.
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Fig. 6. 16.5-year time series of 36 131 values of the time T fluctuations
defined in Fig. 4. The number of non-zero values is 34 261.
which this fit is computed is again guided by the goal of mini-
mizing the random fluctuations of T . A priori it should be made
at least on the true bin size defined by the inverse of the range
from 2.32 to 3.74 mHz, that is, about 700 s. In practice, the poly-
nomial fit made on a range of ±800 s around 14 800 s minimizes
the scatter of T . This is on the order of the full width of this
peak and not at all the best fit on the peak profile, but it is the
least noisy estimate of the peak centroid. The profile of this peak
could be sensitive to the way the raw intensities are corrected
and then calibrated into velocities, which is indeed the case for
the amplitude of the peak. However, the centroid of the peak
is our relevant parameter here, and there is no reason for it to
be calibration dependent, either through physics assumptions or
mathematical processes. This is indeed one of the reasons why
we selected this parameter in our g-mode search. The peak fit
sometimes fails; a limit of 240 s was therefore set to the values
of the fluctuations of T to eliminate these unrealistic poor-fit re-
sults. Less than 1 percent of the values is rejected, so that the
number of non-zero values of T is finally 34 261. The effects are
all negligible for clock and timing. The SOHO on board timer is
always maintained within 20 ms of TAI. We checked that the few
shifts that occurred in the GOLF sampling during the operations
had no signature in all of the processes we describe here. We
also checked that neglecting the SOHO-Sun distance variation
through the orbit has no influence on our results.
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Fig. 7. Power spectrum PS(ν) of the time series shown in Fig. 6.
Figure 6 shows the time series made up from 36 131 consec-
utive values of Ti fluctuations (where 1 ≤ i ≤ 36131, including
gaps). This is the new “signal” to be analyzed in the hunt for
g modes. It is interesting to know that the mean value of T , when
it is measured as we did, is 14 807 s, or 4 h, 6 min, 47 s. This can
be seen as the mean return travel time of a sound wave from the
visible surface through a diameter. The measured rms value of
the scatter of T around this mean value is 52 s. The distribution
around the mean value is nearly Gaussian with this σ of 52 s,
with slightly extended tails on both sides that correspond to the
poor fits and were cut, as mentioned above, at ±240 s.
We checked that our parameter T is remarkably insensitive to
surface effects such as solar activity or orbital velocity residuals
(again, it was carefully defined for that purpose). For instance,
Fig. 6 just marginally shows a slight increase of noise amplitude
with time, while the GOLF signal itself shows it more substan-
tially, as well as showing some consequences of a few technical
changes on the instrument through these years that are totally in-
visible here. T is also insensitive to the detailed characteristics of
the calibration steps used to process the GOLF signal, which will
in any case reveal the p-mode spectrum in our selected range.
Figure 7 shows the resulting power spectrum of the 16.5-year
time series of T fluctuations. Although, as discussed above, this
spectrum is limited to an extremely low frequency domain (be-
low 34.7 µHz, i.e., the lower 0.5 percent of the bandwidth shown
in Fig. 1), it is remarkably flat, whereas the GOLF signal spec-
trum itself is characterized by a very strong 1/ f 2 dependence
in this range (Fig. 1), where it would not make sense to look
for g modes. In addition, Fig. 8 shows an enlargement on the
extreme lowest frequency part that illustrates the absence of sig-
nature of either the solar cycle period or the orbital period of one
year, again demonstrating the very low sensitivity of T to the
surface velocity.
We now use this power spectrum to determine low-frequency
asymptotic values of g-mode parameters, taking the very low fre-
quency range into account over which this asymptotic search is
best possible. In this analysis, the relevant asymptotic g-mode
properties for a given degree are on one hand the equidistant pe-
riod spacing between consecutive radial harmonics, and on the
other hand, assuming a uniformly rotating core, a constant fre-
quency splitting value for the triplet structure of the l = 1 dipolar
modes and for the quintuplet structure of the l = 2 quadrupolar
modes. We show below that only degrees 1 and 2 have indeed
been detected.
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Fig. 8. Enlargement of the lowest frequency range of Fig. 7. The arrows
indicate the frequencies of the solar cycle and of the one-year orbit.
3. Real GOLF data versus artificial data sets
At various steps of the analysis below, it will be important to
check that the analysis itself is not responsible for creating the
results that we will claim. For this reason, it is essential to
compare the real GOLF data with artificial datasets presenting
all the GOLF p-mode amplitudes and noise characteristics and
for which the temporal coverage is identical to the GOLF win-
dow function.
In order to create a simulated time series with the same spec-
tral content and the same statistical behavior as the actual GOLF
data, we use the fact that the p modes are damped and randomly
excited so that the data can be regarded as a stationary random
process. Therefore, the periodogram of the time series, calcu-
lated as the square modulus of the FFT of the time series, can be
regarded as a particular realization of the power spectrum den-
sity (PSD) of the solar signal. The PSD is the asymptotic limit
of the Fourier transform of the autocorrelation of the solar sig-
nal observed for an infinite duration. When the data are evenly
spaced, the FFT calculated on the same number of points as the
time series for a finite observation is producing independent val-
ues, bin by bin, for both the real an imaginary parts, which are
also normally distributed, so that its square modulus follows a χ2
distribution. It is then possible to produce simulated time series
ysim with the same spectral contents and statistical properties by
multiplying the square root of the PSD of the data by two ran-
dom normal distributions to produce the real and imaginary parts
of the Fourier transform of the time series, in the form
ysim = FFT−1(X), (1)
with
X(νi) =
√
PSD(N1 + jN2), 0 < νi (2)
X(−νi) = X(νi)?, (3)
where N1 and N2 are two normally distributed random series
with half the number of points of the GOLF full time series. This
method has been extensively studied by Percival (1992) and has
been used in helioseismic data analysis (see, for instance, Fierry-
Fraillon et al. 1998; Appourchaux et al. 1998).
In order to estimate the PSD of the GOLF data, we used
the method developed by Welch (1967). We calculated 120 peri-
odograms corresponding to successive 90-day periods of the to-
tal 16.5-year time series overlapped by 50% and averaged them.
The resulting spectrum was convolved by a triangular 0.1 µHz
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Fig. 9. Estimate of the amplitude spectrum (square root of the density
power spectrum) in blue, superposed on the modulus of the Fourier
transform of the GOLF time series (in magenta). This estimate was used
to calculate simulated time series.
window function to obtain a smoother estimate of the PSD.
Figure 9 shows the square root of the PSD superimposed on the
GOLF time series FFT modulus. The PSD estimate contains all
the known properties of the p-modes spectrum, as its resolution
is sufficient to resolve all the components of the split p modes.
Therefore, any combination of split modes that could propagate
through any subsequent step of our analysis would exist in the
simulated data. In contrast, the possible modulation of the p-
mode separation by g modes is completely suppressed in the
averaging. It should be noted that the simulated data not only
have the same spectral contents for the p modes, including the
presence of all modes up to l = 4, with correct profile widths,
amplitudes and asymmetries, but also quantitatively reproduce
the surrounding noise level.
This process can be compared to the method described by
Percival (1992). We added one specific step to take the GOLF
data set specificity into account, however. The GOLF data duty
cycle is close to 96% in this 16.5-year time series. A few gaps
exist, in particular at the beginning of the time series (the SOHO
vacation). Some variations of the mean amplitude can also be
seen during the 16 years of observations, corresponding to the
change from one side of the sodium lines to the other, as well
as a yearly variation linked to the orbital ellipticity. These fea-
tures would result in an imperfect independence between the fre-
quency bins in the FFT. This was taken into account in the simu-
lated data. For that purpose, the time series ysim were multiplied
by the total GOLF window function and by an amplitude modu-
lation calculated from the GOLF dataset with a 3-month moving
average. By doing so, we ensure that the simulated spectra have
the same statistical behavior as the original time series. It is then
possible to analyze the simulated spectra with each step of the
procedure that was applied to the original GOLF data.
Ten such artificial GOLF time series were produced. They
were used for the first step of our analysis detailed so far: the
production of the time series of T (t). The rms values of the fluc-
tuations of these ten time series lie between 49.5 and 51 s, all
close to but slightly lower than the 52 s obtained for the GOLF
data set.
4. Rotational splitting and solar core rotation
Very many modes of degrees 1 and 2 are available that have
detectable amplitudes in the very low frequency range we are
considering. The best first step in this case, as suggested many
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Fig. 10. Autocorrelation function A(ν) of the frequency range
5.5−34.7 µHz of the power spectrum shown in Fig. 7. The first value
displayed is bin number 7, i.e., 0.013 µHz. The vertical lines are at 210,
630, and 1260 nHz.
years ago (Fossat et al. 1988), is to look for the rotational split-
ting that is assumed to be approximately independent of the ra-
dial order for a given degree of the g modes in the asymptotic
approximation. The obvious approach involves computing the
autocorrelation of the power spectrum shown in Fig. 7. To max-
imize the statistical improvement, we used the broadest possi-
ble frequency range, just avoiding the very lowest part, where a
slight increase in noise is visible, and where we also know that
the g-mode density per unit frequency (if this spectrum contains
any g-mode signature, of course) becomes too crowded to per-
mit any possible use. We also used a version of this spectrum
smoothed over 6 bins, which allows contributions from peaks
with frequencies that deviate slightly from the strict asymptotic
equality of all individual splittings. Figure 10 shows this auto-
correlation computed over the frequency range between 5.5 µHz
and the Nyquist frequency of 34.7 µHz. About 100 modes of de-
gree 1 and 170 modes of degree 2 could exist in such a broad
range.
The main peak of this autocorrelation, around 210 nHz, is
highly significant for two reasons. First, when we use the stan-
dard deviation σ of the autocorrelation, which has a Gaussian
distribution, the peak at 210 nHz is at 4.7σ above the mean level
of the autocorrelation. With the 6-bin smoothing and a Gaussian
distribution of 2000 bins of this autocorrelation in the range dis-
played in Fig. 10, that is, around 300 independent values, this
implies a low probability of lower than 10−3 for this peak to be
produced by a random fluctuation. Second, this peak remains the
main peak in various attempts to reduce the statistics, either by
exploring a narrower frequency range, or by reducing the dura-
tion of the 16.5-year initial data set to about half. Figures 11 and
12 show the autocorrelation computed on the two independent
frequency ranges, from 5.5 to 13.2 µHz in Fig. 11, and from
13.2 to 34.7 µHz in Fig. 12. This shows that this correlation
peak is clearly present over a very broad frequency range. This
is a first indication that many asymptotic g-mode signatures are
present in this broad range, and this is confirmed in the next sec-
tion by means of the other asymptotic parameter, namely the pe-
riod equidistance. Figure 13 shows the increase in 210 nHz peak
significance with increasing the duration of the time series. The
length of the time series can be adjusted by adding data points to
either the beginning or the end, and this figure is the average of
the two possibilities. This figure shows that the autocorrelation
clearly becomes significant with about 8 to 9 years of data.
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Fig. 11. Autocorrelation function of the frequency range 5.5−13.2 µHz
of the power spectrum shown in Fig. 7.
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Fig. 12. Autocorrelation function of the frequency range 13.2−34.7 µHz
of the power spectrum shown in Fig. 7.
The ten sets of artificial data never produce an autocorrela-
tion value above 4σ through the same analysis, and never pro-
duce a highest peak at 210 nHz. This excludes the idea that
the peak could be an artifact produced by a subtle effect of the
p-mode splittings themselves. As an example of these autocor-
relations from artificial data sets, Fig. 14 does not show any out-
standing peak, and the highest peak, not at 210 nHz, stands at
3.3σ. As we mentioned, interpreting this as a g-mode splitting
signature assumes a constant splitting value of the asymptotic
approximation, and this is probably true only within 3 percent in
the highest part of our frequency range (Berthomieu & Provost
1991). It can be verified that the smoothing of the power spec-
trum improves the S/N of this correlation peak. The maximum
benefit is obtained by a smoothing on 6 to 8 bins, which is con-
sistent with this small departure from the asymptotic approxima-
tion. If the same autocorrelation is computed without the 6-bin
smoothing, the main peak at 210 nHz is spread across 6 bins,
and we can note that bin number 2 at an abscissa of 1.92 nHz
is at lower than 0.02, which proves that there is essentially no
correlation between consecutive bins in the power spectrum.
Figure 15 shows the histogram of the ten autocorrelations
of the same frequency range of the power spectra of artificial
time series, all taken together and individually centered around
their mean value (which is not exactly zero because of the 6-bin
smoothing and the slow variations of the background noise). The
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Fig. 13. S/N of the 210 nHz peak of Fig. 10 as a function of the duration
of the time series, from 3 to 16.5 years.
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Fig. 14. Autocorrelation function of the frequency range 5.5−34.7 µHz
of a power spectrum resulting from an artificial data set. No peak is
visible at 210 nHz, and the highest peak stands at 3.3σ to be compared
to the 4.7σ of the peak obtained from the GOLF data set.
rms value is 0.0166 and the highest of these 20 000 values is at
3.8σ. This indeed corresponds to a probability of 1/20 000 in
a normal gaussian distribution. The 210 nHz peak of Fig. 10
(where the rms value is also 0.0166, which confirms the in-
ternal consistency of the simulation) that stands at 4.7σ, has a
probability of 2 × 10−6 to be a random outcome. These num-
bers are consistent with the estimated probability of lower than
10−3 mentioned above that an autocorrelation of 300 indepen-
dent values contains one of these as high as this main peak, as
300 × 2 × 10−6 = 0.6 × 10−3. Its position is shown by an arrow
in Fig. 15.
The statistical significance of this correlation peak is then
quite strong, and this test on artificial data demonstrates that it
is not produced by a subtle effect of the p-mode splittings. The
subsequent analysis has proved that it can really be interpreted
as the signature of g-mode triplets.
Before interpreting further Fig. 10, we have to mention that
special care must be taken here because of the specific process
we used for this g-mode detection; our detection agent is the set
of low-degree p modes, located inside the Sun and not on Earth
or at the Lagrange point. The g-mode signal is then seen from a
reference that rotates inside the radiative and convective zones.
This will have crucial consequences for the rotation analysis.
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Fig. 15. Histogram of ten figures similar to Fig. 10 obtained with artifi-
cial data, simulated as described in text.
When we assume that below the convection zone, the rota-
tion rate depends only on radius r and not on the colatitude θ
(Ω(r, θ) = Ω(r) for r ≤ rcz), then we can define a mean rotation
rate sensed by the asymptotic g modes by
Ωg =
∫ rcz
0 Ω(r)
(
N(r)
r
)
dr∫ rcz
0
(
N(r)
r
)
dr
=
∫ rcz
0
K(r)Ω(r)dr, (4)
where rcz is the base of the convection zone and N(r) is the
Brunt-Väisälä frequency. The sidereal asymptotic splittings are
then be given by Ωg/2 and 5/6 Ωg for l = 1 and l = 2,
respectively (Berthomieu & Provost 1991). For low-frequency
g modes, below 33 µHz with |n| ≥ 20, the relative difference be-
tween the mode splittings and these asymptotic values is smaller
than 3% (see Fig. 5 of Berthomieu & Provost 1991).
In this work, the rotational splittings are not seen from an
inertial frame. Instead we search for them in the signal of the
low-degree p modes that propagate through the rotating Sun.
Following Komm et al. (2003), we can define the mean rota-
tion rate sensed by p modes as the solid-body rotation of the Sun
given by
Ωp =
∫ R
rc
ρr4
∫ pi
0
3
4 sin
3 θ Ω(r, θ) drdθ∫ R
rc
ρr4dr
, (5)
where ρ is the density, R is the solar radius, and rc ' 0.2 R
is the boundary below which p-mode splittings become rather
insensitive to the rotation rate. From the inversion of MDI split-
tings, Komm et al. (2003) reported Ωp = 434.5 ± 5.9 nHz. In
analogy with the synodic-sidereal correction that is necessary
when the splittings are observed from a terrestrial perspective,
the expected asymptotic g-mode splitting components seen in
the p-mode signal are given for l = 1 and l = 2 by
s(1,m) = m
[
Ωg
2
−Ωp
]
(6)
s(2,m) = m
[
5Ωg
6
−Ωp
]
, (7)
respectively. When we use only the low-degree modes (those
used in this g-mode search), no inversion is possible, but a mean
rotation rate Ωp = 432.5 ± 1 nHz has been reported by Fossat
et al. (2002). Taking these two estimates into account, we used
a mean value of Ωp = 433.5 ± 7 nHz for the rotation of our “in-
strumental reference” (i.e., the p modes that corotate with the
Sun).
Because our instrumental reference is located inside the ro-
tating Sun, Eqs. (6) and (7) may imply a surprising consequence.
If the g-mode kernel rotation Ωg were on the same order as the
p-mode kernel rotation, close to 433 nHz (case of a nearly rigid
rotation down to the solar center), then Eq. (6) would imply a
negative value of the splitting s(1, 1), which would indeed be
equal to half the value of the p-mode rotation. A negative split-
ting means that the positions of the two tesseral peaks corre-
sponding to m = ±1 are reversed. It also means that an observer
located on the solar surface, with a constant internal rotation
down to the solar center, would “see” the g modes rotating in the
opposite direction, at half the global rotation rate. As in the case
of the Foucault pendulum, this is a non-intuitive consequence of
the Coriolis effect, which is itself due to the nearly horizontal
motions of the g modes.
Our main peak at about 210 nHz, close to half of 433 nHz
(although significantly different), could correspond to this situa-
tion if it is to be seen as a signature of the s(1, 1) splitting. This
would mean, incidentally, that the m = 0 gmodes are detected by
this method. Helioseismologists are used to the fact that p modes
with an odd value of (m + l) are not visible in full-disk observa-
tions. This is an observational bias that arises because the vis-
ibility is limited to half the total solar surface. In the present
case, the “observation” of g modes is made from inside the Sun
itself, so that this bias disappears and our measurements are sen-
sitive to all m components. The same benefit should then exist
for the m = ±1 of l = 2, which are also not directly accessible in
full-disk velocity p-mode measurements, but are also expected
to contribute here in the g-mode detection.
However, the autocorrelation does not see the difference be-
tween a negative and a positive splitting. We are then confronted
by an ambiguity between a possible nearly solid rotation pro-
ducing a splitting s(1, 1) = −210 nHz and a much faster g-mode
rotation of more than 1200 nHz, which would produce a splitting
s(1, 1) = +210 nHz.
To solve this ambiguity, we need to also detect the signature
of the l = 2 g modes. Their Coriolis coefficient, 5/6, is quite dif-
ferent so that the same 210 nHz splitting of l = 1 is associated
with very different values of the l = 2 splitting in the two possi-
ble solutions. The l = 2 g-modes’ splitting signature is certainly
seen with a lower S/N, as shown in Fig. 10, where no domi-
nant series of peaks can be clearly assigned to them. However,
they are potentially many, and they consist of quintuplets, so that
the increased statistical efficiency of the autocorrelation may still
offer a chance that some of the non-dominant peaks of Fig. 10
contain their signature.
In the case of slow rotation, the single s(2, 1) splitting should
be negative, around −60 nHz, while in the second case, its pos-
itive value is expected around 630 nHz. No significant peak can
be seen in Fig. 10 around 60 nHz, while the second highest
peak of this figure indeed stands near 630 nHz. The third high-
est peak, although not highly significant by itself, is located near
1260 nHz, and could be the signature of s(2, 2).
On the other hand, the 210 nHz high peak could mathemati-
cally also be the signature of any other splitting component such
as s(1,±1) or s(2, 1). Equations (6) and (7) must be satisfied, and
this will help to reduce the ambiguity.
The simplest way of checking the significance of these vari-
ous possible signatures of g-mode splittings is to plot the sum of
the autocorrelation values at the three abscissae s(1, 1), s(2, 1),
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Fig. 16. Sum S cor (Eq. (8)) of the three possible g-mode splitting signa-
tures in the autocorrelation, as a function of the g-mode kernel rotation
Ωg. It identifies a fast rotation rate of 1277 ± 10 nHz.
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Fig. 17. S/N of the main peak of Fig. 16 as a function of the duration of
the time series analyzed, from 3 to 16.5 years.
and s(2, 2) as a function of Ωg,
S cor = A(s(1, 1)) + A(s(2, 1)) + A(s(2, 2)), (8)
with s(l,m) defined by Eqs. (6) and (7), as abscissae of the ordi-
nate A plotted in Fig. 10.
This is shown in Fig. 16, where the sharp highest peak clearly
favors the rapid rotation solution. In this figure, Ωg is sampled
at 1 nHz intervals, and the three abscissae s(1, 1), s(2, 1), and
s(2, 2) are rounded to the integer value of the bin number ob-
tained from Eqs. (6) and (7). An easy Monte Carlo test demon-
strates the high significance of this peak: a random selection
is made of three abscissae in Fig. 10, and their three ordinates
are added. One million such selections can easily be made, and
repeating this one hundred times provides on average one oc-
currence of such a peak at 5.2σ (with respect to a mean value
of 0.04 and an rms scatter of 0.029 in each set of one mil-
lion selections). This occurrence always corresponds to contri-
butions of the 210 nHz peak plus two of the three or four highest
other peaks, and only one of these solutions satisfies Eqs. (6)
and (7). Figure 17 shows that the S/N of this g-mode rotation
peak at about 1280 nHz increases with increasing data set du-
ration. This increase does not differ much from the increase of
the 210 nHz peak alone, an indication that taking the assumed
0 0.5 1 1.5 2
x 10−6
−0.02
0
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
g−mode rotation frequency  Ωg(Hz)
se
e 
leg
en
d
Fig. 18. Same as Fig. 16, but computed separately for the unique contri-
bution of l = 1, A(s(1, 1)) in blue, or for the contribution of two compo-
nents of l = 2, A(s(2, 1))+A(s(2, 2)) in red. This illustrates that the l = 2
contribution confirms one of the two possible rotation rates detected by
l = 1 with ambiguity.
l = 2 contributions into account does not only add noise. This
1280 nHz peak is consistent with the addition of the three high-
est peaks in Fig. 10, within their respective uncertainties of a few
nHz.
For the statistical significance of the l = 2 splitting contribu-
tion, it is possible to reproduce Fig. 16 by using separately only
the contribution of the l = 1 splitting, or the contributions of the
first two splitting values of l = 2. This is shown in Fig. 18 in blue
for l = 1 and red for l = 2. The blue curve shows the ambigu-
ity on the rotation rate created by Eq. (6), which is visible as a
symmetry around 866 nHz (2×433), so that two dominant peaks
that are equally high support either a slow or a fast rotation. The
red curve, corresponding to l = 2 and Eq. (7), displays a symme-
try around 520 nHz (433 × 6/5) and clearly helps selecting one
unique solution that is precisely located on one of the other two
peaks. They are slightly rescaled here for better visibility, and
Fig. 16 shows the sum of these two curves. The rapid rotation
of about 1277 ± 10 nHz could therefore almost be measured by
the only contribution of the l = 2 g modes, but the case becomes
very compelling with the two contributions taken together. The
error bar of 10 nHz around 1277 nHz takes the three contribu-
tions of the three correlation peaks into account. We can then
conclude that the autocorrelation shown in Fig. 10 indeed con-
tains the significant signatures of g-mode splittings of degrees 1
and 2. This indicates a rapid rotation of the solar core, and we
can move to the next step of the analysis, but we return to this
important point of the rotation in the general discussion.
It is also interesting to compare Fig. 18 with the same calcu-
lation made on the same artificial data set, shown in Fig. 19. It is
clearly more random.
5. Equidistant period spacing. The case of l = 1
For a sufficiently low frequency, the second-order asymptotic pe-
riod is given by
Pn,l = Pl(|n| + l/2 + θ) + O(1/Pn,l), (9)
where Pl is the equidistant period spacing, defined by
Pl = P0/
√
(l(l + 1)), (10)
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Fig. 19. Same as Fig. 18 for an artificial data set.
and θ is a phase factor that tends to a constant when the ra-
dial order increases (Berthomieu & Provost 1991; Provost et al.
2000). P0 is directly related to the denominator of the asymptotic
g-mode rotation kernel given by Eq. (4),
P0 =
2pi2∫ rcz
0
N(r)
r dr
· (11)
P-mode helioseismology has bracketed the value of P0 to be
around 34 min, with an uncertainty smaller than one minute.
The two asymptotic values of Pl should then be approximately
24 min for l = 1 and 14 min for l = 2. We separately address
the case of l = 1 , which provides a highly significant result. The
case of l = 2 is expected to be more difficult.
In this section we assume that all of the gmodes participating
in our analysis indeed precisely follow this equidistant period
spacing asymptotic approximation. We discuss this hypothesis
in the general discussion section.
Given the expected equidistant period spacing of about
24 min, there must exist about 100 g-mode dipole frequencies in
the range explored to produce Fig. 7. We do not know how many
of these really contribute to this figure because they are not indi-
vidually detectable. We know from Figs. 11 and 12 that they are
many, however. A priori we should explore the broadest possible
frequency range to search for the equidistant period spacing. An-
other difficulty arises, however, which is the density of g modes
in the lowest part of this range. Because they are equidistant in
period, the consecutive modes approach each other with decreas-
ing frequency. At 6 µHz, two consecutive frequencies are sepa-
rated by about 51 nHz, while their s(1, 1) − s(1,−1) splitting is
420 nHz. This means that more than eight consecutive g modes
overlap. This density provides an interesting statistical benefit in
the autocorrelation, while it might create confusion in this part
of the analysis.
Provost & Berthomieu (1986) and Christensen-Dalsgaard &
Berthomieu (1991) estimated that the asymptotic approxima-
tions could be regarded as valid within about 10−3. In our fre-
quency range this means a few bins. The 6-bin smoothing we
used for the autocorrelation has indeed proved to optimize the
visibility of most of the following figures.
The search for equidistant period spacing makes use of the
assumed known splitting to produce one model of many multi-
plets that cover part of or all the frequency range used to measure
the rotation. This model has two free parameters: the equidis-
tant period spacing Pl, and the position of this equidistant series,
which is defined by the value Pmin,l of the shortest period of the
model.
A 2D exploration (Pl in abscissa and Pmin,l in ordinate) can
be computed by adding all of the individual contributions of the
spectrum of T (Fig. 7) along the abscissae of this model. This
can be written as
Cl(Pl, Pmin,l) =
Nl−1∑
i=0
l∑
m=−l
PS
(
(Pmin,l + iPl)−1 + m × sl
)
, (12)
where PS(ν) is the value of the power spectrum of T at the fre-
quency ν. The frequencies are approximated to the integer num-
ber of bins, which is close enough with the 6-bin smoothing used
in all the next steps of the analysis. Nl and sl = s(l,m)/m are re-
spectively the number of modes and the single splitting value
used in the model for degree l.
For l = 1, using s1 = 210 nHz, we started with the broadest
possible frequency range of 5.5−34.7 µHz, and then attempted to
reduce it by starting above 5.5 µHz and determining whether this
would increase or decrease the S/N. The best result is obtained
with a set of N1 = 76 modes, starting just above 7 µHz.
Figure 20 shows C1(P1, Pmin,1), which uses this model, in-
cluding the three components of 76 assumed l = 1 g-modes
triplet νn,1 and νn,1 ± 210 nHz. This shows the resulting sum-
mation of these 228 values, displayed for a 120 s range of the
equidistant period spacing centered on 24 min, 20 s (abscissa),
and a 2000 s time window starting at 30 000 s (ordinate axis).
The horizontal range is much wider than the estimated uncer-
tainty in the previous knowledge of the period spacing, and the
vertical range is wider than this spacing, so that the first two pe-
riods of the equidistant series can be seen. The two red spots
horizontally define an equidistant period spacing of 1443 s with
at worst an uncertainty of 1 s, and they are indeed vertically sep-
arated by 1443 s. The shortest period of the series is seen at
about 30 360 s. Figure 21 shows the series of maxima of each
line in Fig. 20. This demonstrates that there is no other maxi-
mum that can compare to the red spots in the broad range of the
2D figure that covers more than all the possibilities (4.7σ against
2.1σ for the second highest value). It also reveals, quantitatively
more precisely than the color view, the first two g-mode periods
of the series, at 30 360 ± 15 s and 31 803 ± 15 s, respectively,
which are indeed separated by the spacing of 1443 s. This is
obtained by construction because, as the above formula shows,
replacing P by P + P1 leads to a replacement of PS((P + iP1)−1)
by PS((P + (i + 1)P1)−1) and thus to a shift of the sum by one
term only. When we assume that the asymptotic regime has
been reached in this frequency range and by comparing these
values with the frequency table of Mathur et al. (2007), these
peaks, corresponding to frequencies of 32.94 ± 0.015 µHz and
31.44 ± 0.015 µHz, can tentatively be identified with the signa-
tures of dipolar g modes of radial orders n = −20 and n = −21,
that is, Pmin,1 = P−20,1 in Eq. (12). They might differ slightly
from the real frequencies of these two modes if the strict asymp-
totic regime starts beyond the 20th radial harmonics. We return
to this point in the general discussion.
At this step it is useful to make a comparison with the same
analysis made on an artificial data set. The equivalent of Fig. 20
with the artificial time series we used earlier is shown in Fig. 22,
where no specific period equidistance is clearly visible. The
equivalent of Fig. 21, shown in Fig. 23, confirms that it is not
the analysis that produces the results. We note that Figs. 21 and
23, as well as the next figures of the series (Figs. 24, 25, 27,
and 35) are all presented with the same power unit of s2Hz−1,
as the original spectrum of Fig. 7, so that the amplitudes of the
displayed peaks are directly comparable.
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Fig. 20. SumC1(P1, Pmin,1) (Eq. (12)) of the 228 values of a model based
on 76 g-mode dipole triplets with the splitting value s1 = 210 nHz,
applied to the power spectrum of Fig. 7, smoothed over 6 bins. The
two free parameters of the model are the equidistant period spacing P1,
defining the abscissa, and the period Pmin,1 of the first selected mode,
defining the ordinate axis. The first (lowest) sharp peak is located at
30 360 ± 15 s (FWHM) and covers the radial order range from −20
to −95, the second (upper part of the figure) covers the radial order
range from −21 to −96. The equidistant period spacing is 1443 s, or
24 min 03 s, within less than 1 s.
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Fig. 21. Each value is the maximum of a row of Fig. 20, so that the
abscissa is the ordinate of Fig. 20. The interval between these peaks is
the l = 1 equidistant period spacing of 1443 s. The power scale is the
mean power per individual g-mode peak.
Given the very high S/N of Fig. 21, the idea of independently
carrying out the two steps of this analysis (rotation on one hand,
equidistance on the other hand) can be attempted by assuming
that the rotational splitting is unknown and by assuming a con-
tribution of the central component of the split triplet (the sig-
nature of the simple splitting s(1, 1) would not be visible in the
autocorrelation otherwise). Then, the search for the equidistant
period spacing can be made by the same analysis by reducing
the model to a simple series of equidistant central periods, in-
stead of the triplets. We have to expect a loss of sensitivity of
about
√
3, but it can still be successful because these peaks are
at 4.7σ. The result is shown in Fig. 24. The S/N is indeed sig-
nificantly reduced, but the series of equidistant periods starting
at 30 360 s is still clearly identified from the central g-mode fre-
quencies alone. After the 210 nHz peak in the autocorrelation,
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Fig. 22. As in Fig. 20, the sum of the 228 values of a model based
on 76 g-mode dipole triplets and applied on an artificial data set, with
an assumed splitting value of 267 nHz that corresponds to the highest
correlation peak in Fig. 14. No significant equidistant period is shown,
as demonstrated quantitatively by the next figure.
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Fig. 23. Each value of this figure is the maximum of a row of Fig. 22,
so that its abscissa is the ordinate of Fig. 22. This figure relative to an
artificial data set must be compared to Fig. 21 obtained with the real
GOLF data.
this is a second and independent strong indication of a signa-
ture of asymptotic g modes of degree 1 in the power spectrum of
Fig. 7.
We can conclude from this exercise that the central compo-
nents of the g mode indeed clearly contribute to the previous fig-
ures, and we can try to proceed one step further and directly de-
tect their mean contribution in the power spectrum of T (t) itself.
We cannot see the triplets individually, but since we know their
76 periods, we know 76 individual frequencies and can com-
pute the mean of 76 sections of Fig. 7 power spectrum, each one
centered on one of these 76 mode frequencies and broader than
the total splitting of s(1, 1) − s(1,−1). The statistical benefit for
each one of the three tesseral components is comparable to what
was shown in Fig. 24, where we were searching for the best so-
lution for efficiently adding 76 individual central components.
Now we have this best solution (the positions of the 76 periods,
equidistant by 1443 s), and we test whether their addition in the
frequency domain will also reveal the two tesseral splitting com-
ponents. The following formula was used to derive Fig. 25, over
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Fig. 24. Sum of the 76 values based on the same model based on 76
g modes; this model is simplified to the 76 central g-mode frequencies,
thus ignoring knowledge of their splitting.
the limited range of 1.2 µHz:
M(ν) =
−95∑
n=−20
PS(νn,1 − ν), (13)
where ν is the frequency and νn,1 is the inverse of Pn,1 = P−20,1 +
(|n| − 20) × P1 (rounded to the integer value of the bin number).
Figure 25 exhibits the two split tesseral components with
an S/N that can be compared to the S/N of Fig. 21, and with
a splitting value that is indeed consistent with the 210 nHz value
seen in the autocorrelation, and which can be here estimated at
209.5 ± 2 nHz. Figure 25 also shows that the central compo-
nent does not only contribute, but contributes with an amplitude
about 1.5 times larger than the other two components. This will
have to be understood, and it explains, or justifies, the fact that
the double splitting s(1, 1) − s(1,−1) is not detected in the auto-
correlation: with these relative amplitudes, its signature must be
three times smaller, so that it can easily disappear in the back-
ground noise.
It is also interesting to note that the mean heights of these
peaks can be translated into the modulation amplitude of the
sound wave travel time through the solar diameter. The prod-
uct of height × line-width is the square of this amplitude. With
a mean height of 107 s2 Hz−1 and a line width of about 10 nHz,
this results in a modulation amplitude of about
√
10−1 ' 0.3 s,
or as a fraction of the travel time of 4 h, a relative amplitude
modulation of 2 × 10−5.
6. Equidistant period spacing. The case of l = 2
The same general analysis can be applied to the search for the
quadrupole modes. This is of course significantly more difficult
because of the smaller detected amplitudes. In the autocorrela-
tion, the main peak of the l = 1 splitting signature is the sum
of (at most) 200 products of individual peaks corresponding to
m = 0 and m = ±1. In the same frequency range, there are about
170 frequencies of quadrupolar modes, composed of quintuplets.
The first signature of their splitting in the autocorrelation is then
the sum, at most, of 4 × 170 = 680 similar products of indi-
vidual peaks corresponding to neighbor tesseral orders. Despite
this encouraging ratio of 680 versus 200, the mean signature in
the autocorrelation is about twice smaller (relative heights of the
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Fig. 25. Mean profile M(ν) of 76 equidistant (in period) dipole modes
whose central frequencies are defined by Fig. 20, shown for a 1.2 µHz
bandwidth (Eq. (13)). The triplet splitting of this profile, even when
contaminated by the background noise and many overlapping neigh-
bors, is nevertheless directly measured on the modes themselves, at
209.5 ± 2 nHz.
peaks at 630 and 210 nHz), which indicates a mean amplitude,
individual mode by individual mode, smaller by at least a fac-
tor 4. An important additional difficulty is the very dense over-
lap of these modes, especially in the lowest frequency range.
They are closer to each other than the dipole modes by a factor√
3, while their total splitting width is broader by a large factor:
2520/420 = 6. This makes it difficult to explore the very lowest
part of the frequency range (where each quintuplet is contami-
nated by the contribution of more than 80 neighbors) and thus
reduces the statistical benefit.
On the other hand, we have in hand the knowledge of the
splitting and even of the equidistance period spacing, which is
firmly constrained by the asymptotic equation Eq. (10), which
implies a value close to P2 = P1/
√
3 ' 833 s. We can then at-
tempt the search for equidistant period spacing in a limited range
near the expected value of 833 s.
In the case of Fig. 20 for l = 1, we used a g-mode model
of 76 triplets covering the frequency range from 7 to 33 µHz.
This does not work with l = 2 because of the large overlap near
7 µHz. In an attempt to find a compromise between the need for
a good S/N and the excess of confusion created by the overlap of
the modes, we tried here the frequency range starting at 8 µHz.
Figure 26 is then similar to Fig. 20. It shows C2(P2, Pmin,2)
(Eq. (12) for l = 2) for a model of N2 = 112 l = 2 g-modes
quintuplets and a single splitting value of s2 = 630 nHz. This
quantity is displayed over a range of possible equidistance val-
ues P2 between 825 and 840 s, and a range of 1500 s for the first
value Pmin,2 of the 112 periods, starting at 29 000 s. We can in-
deed see a possible signature close to the expected equidistance
of 833 s, with the visibility of the first two periods separated by
about 833 s.
Figure 27 is then a vertical cut of Fig. 26 at 832.8 s, extended
to the first three periods. It confirms the equidistant period spac-
ing of 832.8 s with an S/N of 3.65 and also shows the beginning
of the decrease in efficiency of the method when pushing it too
far toward very long periods. We show more reasons to accept
this l = 2 detection in the general discussion.
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Fig. 26. Sum C2(P2, Pmin,2) (Eq. (12)) of the 560 components of 112
l = 2 quintuplets, with a single splitting value of s2 = 630 nHz, and
the two free parameters are the period spacing P2 in the abscissa, in the
range 825−840 s, and the first central period of the series Pmin,2 in the
ordinate, as in Fig. 20. The equidistance is seen at 832.8 s.
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Fig. 27. Vertical cut of Fig. 26 at 832.8 s, extended to a third period.
It shows a good S/N and clearly locates the first period of the series at
29 380 ± 30 s. This peak is the mean of the 560 components of the 112
l = 2 g modes in the range of radial orders from −33 to −144. The other
two peaks cover the ranges (−34,−145) and (−35,−146).
When we again compare this with the same theoretical fre-
quency table of Mathur et al. (2007), the first mode of our model
can tentatively be identified with the radial order n = −33 (i.e.,
Pmin,2 = P−33,2 in Eq. (12)) at its period of 29 380 ± 30 s, and
thus a frequency of 34.04±0.03 µHz. We return to the error bars
in the general discussion.
Once again, the same analysis can be made on the artificial
data set, and Fig. 28 confirms that it does not show any signature
of period equidistance.
7. Discussion
The reliability of important results such as the solar g-mode de-
tection and the solar core rotation measurement requires a strong
statistical and physical case. The statistical significance of all re-
sults presented so far is comfortable, and we have also shown
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Fig. 28. Same as Fig. 26 for the artificial data set. This cut is naturally
random as no l = 2 splitting was identified with the simulated data set.
Consequently, no equidistant period spacing can be identified.
that the correlation peak at 210 nHz can be obtained from in-
dependent data sets in two non-overlapping frequency ranges.
We discuss the solar core rotation first, and then show that in-
dependent results can also be obtained for the period spacing
equidistances.
7.1. Rotation of the solar core
An interesting additional exercise can be carried out here to re-
inforce, were it needed, the reliability of this measurement. It
consists of considering the problem in the opposite direction. We
assume that the autocorrelation does contain the signatures of the
three g-mode splittings s(1, 1), s(2, 1), and s(2, 2) and that we do
not know their frequencies, they just have to follow, all together,
Eqs. (6) and (7). We do not know the value of Ωg, and this is the
most interesting part of this exercise. Then we take the p-mode
rotation Ωp as the unknown parameter of this exercise. We scan a
broad range of Ωp possibilities, and for each possibility we scan
the values of Ωg that cover the range of Fig. 16, and we select the
highest value of the sum Eq. (8), and we finally plot this highest
sum as a function of Ωp. We still do not need to know Ωg. The
goal is to determine the best value of Ωp that is consistent with
Eqs. (6) and (7). In other words, we use the only assumption of
the existence of g modes as a tool for measuring the rotation rate
sensed by the p modes. Figure 29 shows that the g modes in-
deed confirm the 433 nHz rotation rate of the p modes, just a
little less accurately than their direct surface measurements. We
already know (from Figs. 16 and 18) that this Ωp = 433 nHz cor-
responds to Ωg = 1277 nHz. We show here that taking Eqs. (6)
and (7) together, applied to the autocorrelation of Fig. 10, with-
out any a priori knowledge of Ωp or Ωg, provides an optimal
solution with the pair Ωp = 433 nHz and Ωg = 1277 nHz. As
433 nHz is already well known to be the mean global p-mode
rotation, this confirms the strong confidence in the measurement
of the g-mode mean rotation Ωg = 1277 nHz. The uncertainty of
this rotation rate is due to an uncertainty in both the measured g-
mode splittings and the 433 nHz p-mode rotation. They are both
very small, and the total does not exceed ±10 nHz, that is, the
uncertainty is smaller than 1 percent.
The mean rotation rate sensed by the asymptotic g-modes
Ωg = 1277 ± 10 nHz is a weighted average below the con-
vection zone (r ≤ rcz). The weighting function is given by the
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Fig. 29. Assumed unknown p-mode rotation rate tested against the op-
timum visibility of the three g-mode splitting values that are assumed
to exist, but are unknown so far. The well-known 433 nHz p-mode ro-
tation rate is confirmed by the g modes, only a little less accurately than
when measured directly on the p modes themselves.
Fig. 30. Asymptotic g-mode rotational kernel K(r) (Eq. (4)).
kernel K(r) (Fig. 30). However, the p-mode splittings have al-
ready given a good estimate of the mean rotation rate in the ra-
diative interior rc ≤ r ≤ rcz. In this zone, all results published so
far are compatible with a radiative zone that rotates rigidly at a
mean rate of 433 ± 10 nHz. The area of the kernel K(r) above
rc = 0.2 R is 30 ± 1%, which leads to an estimate of the mean
value of the rotation rate below rc of 1644 ± 23 nHz (or one-
week period), that is, a mean rotation of the solar core 3.8 ± 0.1
times faster than the rotation of the mean radiative zone.
A rapid rotation of the solar core has been suggested by
García et al. (2007), who also gave an approximate estimate of
the P1 value with a precision much lower than that of our anal-
ysis: rotation between three and five times faster than that of the
radiative zone, and P1 between 22 and 26 min (obtained in a
higher frequency range not yet very close to the asymptotic pe-
riod equidistance). Our more accurate results do not contradict
the P1 estimate, but they cannot be reconciled with the more
precise values of the rotation given later by García et al. (2011),
which were based on the possible identification of five dipolar
g modes: the claimed high splittings of these modes, although
suffering large scatter, would imply a g-mode rotation of more
than 1800 nHz, to be compared to our result of 1277 ± 10 nHz.
0 500 1000 1500 20003.4
3.5
3.6
3.7
3.8
3.9
4
4.1
4.2
4.3
4.4 x 10
9
Period above 30000 s
Po
we
r (
ar
bit
ra
ry
 sc
ale
)
Fig. 31. Same as Fig. 21, computed on the same sequence of 76 layers of
the power spectrum, equidistant in periods. This sum is computed sepa-
rately here for the independent first half (red) and second half (blue) of
the 16.5-year time series. The power scale of this and the next three fig-
ures is arbitrary, as they contain two curves that are rescaled to facilitate
comparison.
7.2. Equidistant period spacing of the asymptotic g-mode
The broad frequency range across which this parameter has been
measured from the dipole l = 1 g modes implies an interesting
accuracy on its value, as 76 equidistant modes have been ex-
ploited. The degree of freedom for targeting the last mode from
the first mode is extremely small. From the results displayed
in Figs. 20 and 21, the equidistance can be estimated to be
P1 = 1443.1 ± 0.5 s.
Figure 21, produced by the sum of 76 equidistant (in period)
symmetrical triplets, does not permit much doubt about this in-
terpretation as a sequence of l = 1 g modes. However, two dif-
ferent tests can be made to reinforce this assessment. The very
high S/N once again permits us to divide either the period range
or the original time series itself into two independent parts that
can then provide totally independent results. Figures 31 and 32
illustrate these two possibilities.
Figure 31 was obtained in the same way as Fig. 21, with
the two independent time series of the first and second halves
of the original 16.5 years. A factor of 0.7 was applied on the
second half to display the two curves with a similar scale, as
the background noise is about 30 percent higher in the second
time series analysis. Despite an obvious reduction of the S/N
in comparison with Fig. 21, the first two periods of the series
are still clearly visible and stand precisely at the same values of
30 360 and 31 804 s. We recall that these two analyses are made
on completely independent data sets.
In Fig. 32, the complete 16.5-year time series is used, but
the sequence of 76 equidistant periods is separated into two. We
used a first range that contains the first 38 periods with the same
starting value of 30 000 s, and another range that also contains
38 more periods, starting at 84 834 s, which is 38 periods beyond
the first range. This figure illustrates the first four periods of two
series of 38 equidistant periods that are completely independent.
Not only is the 1443 s periodicity clearly identified in these two
independent parts, but the second periodicity is seen as an exact
extension of the first. This gives confidence in the high accuracy
of the period equidistance measurement, and it shows that many
g modes are indeed contributing in a very broad range of peri-
ods. We note that the second series (red) shows peaks that look
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Fig. 32. Following Figs. 21 and 31, this illustration uses two indepen-
dent sequences of 38 intervals that are equidistant in periods, the first
half (shorter periods, radial order range from −20 to −57 for the first
of the four peaks) plotted in blue, and the second half (longer periods,
radial order range from −58 to −95 for the first peak, rescaled by a fac-
tor 0.8) shown in red, both computed on the complete time series of
16.5 years. The first four periods of the sequences are shown.
2.9 2.95 3 3.05 3.1 3.15
x 104
2.8
2.9
3
3.1
3.2
3.3
x 107
Period (s)
Po
we
r (
ar
bit
ra
ry
 sc
ale
)
Fig. 33. Figure to be compared to Fig. 27 for the l = 2 g modes,
computed for the same sequence of 112 layers of the power spectrum,
equidistant in periods. This sum is computed here separately for the in-
dependent first half (red) and second half (blue) of the 16.5-year time
series. The first three periods of each sequence are shown.
significantly broader. This is due to the display in period, while
the power spectrum itself is obtained in frequency. At lower fre-
quencies, the same frequency bin contains a broader interval of
periods.
The same two separations into independent time series and
independent frequency ranges can be analyzed with the l =
2 g modes. We have to expect noisier results. The visibility is
indeed not as good as it is with l = 1, but as shown by Figs. 33
and 34, these separations clearly confirm that the l = 2 modes
are really present during the 16 years and also in the broad range
of frequencies or periods. Consequently, this detection also vali-
dates the result for the rotation of the solar core.
One last point has to be addressed in connection with this
asymptotic g-mode equidistant period spacing: a possible de-
parture from the asymptotic regime. All of the results shown
so far assume a perfect equidistance in period, and their im-
pressive sharpness supports this assumption. However, a small
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Fig. 34. As in Fig. 32 for l = 1, this illustration for l = 2 uses two
independent sequences of 56 intervals equidistant in period, the first
half (shorter periods, ranging from n = −33 to −88) is plotted in blue
and the second half (longer periods, ranging from n = −89 to −144,
slightly rescaled) is shown in red, both computed on the complete time
series of 16.5 years. The first three periods of each sequence are shown.
departure from this equidistance cannot be excluded and would
slightly modify both the value of the real equidistance and the
precise values of individual periods and frequencies. Provost &
Berthomieu (1986) cautioned that at such accuracy of an equidis-
tance measured within less than 1 s, we cannot pretend to have
reached the asymptote as early as at n = −20. The difference
between the periods and the linear asymptote should decrease
following an hyperbolic trend of the radial order n, and the dif-
ference between consecutive periods should become constant
within less than 1 s well beyond n = −20. This was tested by
taking a non-zero value of α in Eq. (14), derived from Eq. (9),
thereby introducing the hyperbolic decreasing term in the defini-
tion of our 76-period model,
Pn,1 = Pmin,1 + P1(|n| − 20) + α|n| · (14)
We then scanned a broad range of values of the parameter α to
look for a possible improvement of the S/N of Fig. 21. The re-
sult is that, indeed, a small but significant improvement can be
obtained with a positive value of α. The contrast of Fig. 21 in-
creases by 6 percent with α = 1350 s, and decreases irregularly
on both sides of this value. This value of α = 1350 s corresponds
to an asymptotic equidistance of 1443.6 s and to a departure from
this equidistance of about 3 s at n = −20. It also implies a slight
change in the period of the first identified g mode of radial order
n = −20. A very precise adjustment can be made by optimiz-
ing the cumulated visibility of the mean triplet profile of these
dipolar g modes. When we recompute the sum of the 76 spec-
tral bands centered on the 76 frequencies defined by our model
including this additional term with α = 1350 s, and then the av-
erage of this profile and its left-right flipped image, we have a
sensitive tool for targeting the precise position of the central fre-
quencies (if it is not precisely located, the central peak is not at
zero in this plot and the average of the profile and its left-right
image is clearly not optimal). Incidentally, optimizing the visi-
bility of the central peak simultaneously optimizes the combined
visibility of the split side-lobes, which are the average of the two
m = ±1 components. This means that these two split components
are precisely symmetrical in frequency around the central peak.
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Fig. 35. Mean symmetrized profile of the 76 dipolar g modes, following
the model that includes a slight departure from the asymptotic equidis-
tance. The comparison with Fig. 25 shows that taking this slight depar-
ture into account improves the visibility.
Figure 35 shows this mean symmetrized l = 1 triplet profile, av-
eraged over the 76 modes that are not quite equidistant in period.
The splitting is clearly visible at its value of 209.5 nHz. This
fine analysis artificially equalizes the amplitudes of the m = ±1
tesseral components, but it has the additional benefit of improv-
ing the visibility of the triplet by a factor
√
2 thanks to its precise
left-right symmetry, and it brackets the value of the n = −20 pe-
riod at 30 385 ± 3 s with α = 1350 s. However, this period and
the equidistance are not independent, and both slightly depend
on α.
We conclude this discussion by setting the asymptotic
equidistance at 1443.6 s with a conservative uncertainty of about
0.7 s. The period of the radial order −20 g mode, which is not
yet on the asymptotic series, is then 30385 ± 30 s. Its distance
from the asymptote is 1350/20 = 67.5 s.
In the case of l = 2, the first accessible g modes correspond
to radial orders around 35. They are consequently closer to the
asymptotic approximation, and no departure from this approxi-
mation can be detected by a similar analysis. The best choice for
a similar α parameter is zero. The asymptotic equidistance re-
mains at 832.8 s with an uncertainty on the same order: 0.7 s.
Assuming a perfect equidistance gives an uncertainty smaller
than 0.7 s, but we have to take into account the small, but not
measured, departure from the exact equidistance of the detected
modes. For the same reason, even if we can measure the first
period within a few seconds, this apparent accuracy assumes
that everything is perfectly asymptotic. Taking the existence of
a small but not detected slight departure from this linear approx-
imation into account, the true uncertainty on the first period of
our model can again be estimated to 30 s. This is the number that
we have mentioned above.
Taken together, the measured asymptotic equidistances of
the modes of degrees 1 and 2 provide a value of the asymptotic
parameter P0 (which is usually given in min rather than in sec-
onds) P0 = 34 mn 01 ± 1 s.
7.3. About the g-mode amplitudes
An interesting question arises concerning the amplitudes of the
detected modes. This amplitude is not directly measured as a
velocity of the waves’ motions, it is indirectly detected by its
effects on the sound waves’ travel time integrated through the
volume of the g-mode kernels. It is then expressed in seconds,
to be taken as a fraction of this travel time. A careful calibra-
tion of the power spectrum shown in Fig. 7 and of all ensuing
by-products such as the mean profile shown in Fig. 25 leads to a
mean amplitude of 0.3 s for each individual component of each
contributing dipolar g mode. This is a small fraction, on the or-
der of 2 × 10−5, of the 4-h travel time. It is less for the l = 2
components, close to 0.1 s. These modulations occur only in-
side the g-mode kernels, however, and this means mostly inside
the solar core itself where the sound waves travel much faster
than in the radiative and convective envelopes. Its relative am-
plitude with respect to the travel time through the solar core is
then rather on the order of 2−3 × 10−4, which is not so small,
considering the many existing g modes that are revealed by this
analysis.
The meaning of this amplitude in terms of the frequency
modulation rate on the p modes themselves remains to be in-
vestigated. It seems clear, however, that the search for g modes
in the side lobes of the p modes could not give a similar re-
sult, either because the side lobes would have a tiny amplitude,
much lower than the noise level between the modes, or because
the nonlinear effects would spread the g-mode signature across
many peaks, as noted by Lou (2001), and would only contribute
to the noise.
When this is considered together with the rapid rotation of
the deep solar layers implied by the values of g-mode splitting
identified here, a new and very interesting challenge is raised
for the study of solar core dynamics, as well as for physics it-
self. Previous studies dedicated to the individual search of some
gravity modes have shown the potential of the Sun to place con-
straints on particle physics, including the search for dark mat-
ter in our Galactic environment (Turck-Chièze & Lopes 2012;
Turck-Chièze et al. 2012).
8. Results and conclusions
An original method has been applied to the search for solar
g modes, based on an analysis of the round trip time of acoustic
waves traveling through the solar diameter. This travel time is
affected by temporal modulations, which are presumably caused
by the presence of g modes that shake the structure of the core
region. These modulations provide the signatures of many so-
lar g modes with periods ranging between 0.4 and 2 days. This
very low frequency range makes it possible to take statistical
advantage of the asymptotic approximations, and thus to obtain
extremely accurate results. A time series of 16.5 years of GOLF
data was used for this analysis, and the results can also be ob-
tained by separating this time series into two independent halves.
This provides an extremely high level of confidence. The quanti-
tative results include the asymptotic equidistance of g-mode pe-
riods, the periods themselves, and the rotation of the solar core.
The mean rotation rate sensed by the asymptotic g modes,
Ωg = 1277±10 nHz, is a weighted average below the convection
zone (r ≤ rcz). This leads to a mean value of the rotation rate
below rc, of 1644 ± 23 nHz (one-week period), that is, a mean
rotation of the solar core that is 3.8 ± 0.1 times faster than the
mean radiative zone rotation.
This rapid rotation nevertheless remains difficult to explain
by models describing a pure angular momentum evolution with-
out adding new dynamical processes such as internal magnetic
breaking, which could have appeared when the Sun was young
(Turck-Chièze et al. 2010). Future more detailed analyses of the
inversion will undoubtedly shed light on this intriguing aspect of
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solar dynamics. Clarifying the transition between a nearly solid
rotation of the deep radiative envelope and a rapid rotation of the
core just beneath this envelope will be an interesting challenge.
Besides the rotation rate of the solar core, the other quan-
titative parameters obtained by this analysis are the asymptotic
period equidistances:
– for l = l, this is P1 = 1443.6 s = 24 min 03.6 s ± 0.7 s, and
– for l = 2, this is P2 = 832.8 s = 13 min 52.8 s ± 0.7 s.
These two values taken together provide the parameter in
Eq. (11):
– P0 = 2041 s = 34 min 01 s ± 1 s.
We have also proposed a tentative identification of the shortest
detected g-mode periods:
– for l = 1, this is P−20,1 = 30385 ± 30 s, ν−20,1 = 32.91 ±
0.03 µHz (very likely).
The next 75 l = 1 mode periods can be obtained by
Pn,1 = P−20,1 + (|n| − 20)(P1 − 67.5/|n|) for −95 ≤ n ≤ −21.
– for l = 2, this is P−33,2 = 29 380 ± 30 s, ν−33,2 = 34.04 ±
0.03 µHz (likely).
The next 111 l = 2 modes periods can be obtained by
Pn,2 = P−33,2 + P2(|n| − 33) for −144 ≤ n ≤ −34.
Our results in this very delicate and long quest have been ob-
tained from two independent time series, as well as two inde-
pendent frequency ranges. This lends them great credence. They
open exciting new questions about the g-mode amplitudes, their
excitation mechanism in such a broad and low-frequency range,
and the solar rotation evolution. They provide strong new con-
straints for a dramatically improved description of the solar core.
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Annexe D
Quelques éléments historiques de
sismologie planétaire.
Si la sismologie planétaire s’est légitimement inspirée de la sismologie terrestre, elle n’en est pas la simple
transposition aux corps de l’espace. Les environnements planétaires ne l’entendent, en effet, pas ainsi ! Je vais
ici essayer de résumer les étapes marquantes de cette aventure, à partir des informations très intéressantes
glanées sur le site web de SEIS/InSight : https ://www.seis-insight.eu/fr/
Offrant certes un intérêt scientifique propre, la Lune fut utilisée comme terrain d’essai pour la sismologie
planétaire. L’histoire débute par l’échec des premières tentatives de déposer un sismomètre sur notre satellite,
au début des années 60 : les sondes Ranger 3, 4 et 5 ont toutes raté la Lune sauf une qui s’est écrasée dessus.
Apollo 11 prendra le relais, et plus précisément Buzz Aldrin qui déposera un sismomètre passif sur... la Mer
de la Tranquillité. Le sismomètre a fonctionné 21 jours terrestres, i.e. un peu moins d’un jour lunaire, et il a
surtout permis de spécifier des sismomètres plus fiables et adaptés à l’environnement. Apollo 12 s’est ensuite
chargée de d’installer un appareil sur... l’Océan des Tempêtes, suivi par ses successeurs pour aboutir à un
réseau de quatre stations sismiques. Les missions Apollo ont aussi été l’occasion de recycler utilement des
systèmes lourds en les faisant s’écraser sur la surface lunaire : ce fut notamment le cas du dernier étage de
fusées Saturne V et de l’étage de remontée des modules lunaires ! Ainsi est née la sismologie active planétaire !
Il faut bien noter que l’absence d’atmosphère et donc de phénomènes météorologiques offre l’opportunité de
mesurer des mouvements infimes du sol, avec à la clé le sondage de l’intérieur de la lune, et la détermination
des caractéristiques de la propagation des ondes sismiques dans ses enveloppes rocheuses. En guise de résumé
des résultats, je laisse le clavier au site web de SEIS/InSight : "Durant toute la période de mesures, le réseau
sismologique lunaire permit d’enregistrer un peu moins de 2000 impacts de météorites de taille diverse et plus
de 10 000 séismes. La plupart des séismes qui ont secoué la lune étaient d’origine profonde, avec un foyer situé
entre 800 et 1000 kilomètres de profondeur, et de faible magnitude (généralement inférieur à 2 sur l’échelle de
Richter). Comme les autres corps de grande taille du système solaire, la Lune n’est pas une sphère homogène,
mais possède une structure différenciée, avec une croûte rocheuse trois fois plus épaisse que celle de la Terre,
un manteau et un noyau métallique. Bien qu’ayant un diamètre assez petit, moins de 450 kilomètres, la
partie externe du noyau lunaire est encore liquide. Elle entoure une graine solide. La faible atténuation des
ondes sismiques traversant le manteau laisse penser que ce dernier doit être froid et sec (faible teneur en eau).
La lune a permis de confirmer tout le potentiel de la sismologie pour l’étude des planètes du système solaire..."
Avant InSight, Viking a été la première et la seule mission à déposer des sismomètres sur Mars. Le
premier prototype installé en juillet 1976 n’a malheureusement pas pu être déverrouillé pour être activé,
au contraire de son successeur emporté quelques mois plus tard par Viking 2. Cependant, le sismomètre
était fixé à l’atterrisseur sensible à des tas d’événements autres que les séismes : il enregistrait le moindre
mouvement présent sur la sonde et ses systèmes, y compris les "cliquetis du magnétophone à bande lors de
l’enregistrement des données" ! Au bout du compte, ce sismomètre se révéla, je cite, " une bonne station
météorologique durant toute sa période de fonctionnement, qui s’étala sur 560 jours martiens (sols), soit 19
mois, de 1976 à 1978. L’instrument compléta à merveille la station météo de la sonde, et transmit de nom-
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breuses données relatives aux vents et à la circulation de l’atmosphère, que les météorologues se firent une
joie d’exploiter". Même les réanalyses récentes des données de Viking 2, plus sophistiquées, n’ont par permis
de mettre en évidence un seul séisme ! Le retour d’expérience sera-t-il payant, avec enfin un sismomètre
capable d’opérer nominalement et de fournir des données discriminantes ? C’est l’objectif porté par SEIS un
peu plus de 40 ans après les missions Viking. Déployé à même le sol avec un système très sophistiqué de pro-
tections contre les vents et les variations de température, SEIS est en principe capable de détecter d’infimes
mouvements de la surface martienne, grâce à son système de trois pendules ultra-sensibles : la sensibilité
annoncée est de l’ordre du rayon de Bohr, soit environ 50 picomètres ! Il faut noter que même en l’absence
de séismes martiens, SEIS devrait remplir sa mission, grâce aux chutes des météorites, aux soubresauts in-
duits par l’atmosphère et même grâce aux effets de marée créés par Phobos : "En accumulant des données
sur une année terrestre, le sismomètre SEIS va permettre de mesurer le bombement de la croûte induit par
la lune Phobos, ce qui donnera en retour accès à la nature du noyau métallique martien. Liquide ou solide...".
Même Venus et ses conditions infernales de pression et de température (vraiment pas ce qu’on appelle
un gaz parfait !) a subi des tentatives audacieuses de sondage sismique, dans les années 80. Seuls les sovié-
tiques s’y sont essayés avec les sondes Venera 13 et 14 qui ont réussi à se poser sur Vénus, mais qui n’ont
pu survivre que quelques heures, le temps d’un espoir pour l’instrument Groza 2 de déterminer le bruit de
fond, ainsi qu’une éventuelle activité micro-sismique. Toujours d’après le site web de SEIS/InSight, "Groza 2
combinait un microphone avec un sismomètre rudimentaire, doté d’un seul axe et qui permettait de mesurer
les déplacements de la surface dans l’axe vertical avec une précision d’un micron. [...] Groza 2 parvint à
renvoyer des données vers la Terre, mais leur interprétation fut, comme pour les sondes Viking, compliquée
par des perturbations extérieures (petits cailloux soulevés par les vents qui souﬄaient malheureusement très
forts lors de l’atterrissage), ou provenant de la sonde elle-même (dilatations et craquements des matériaux
sous l’effet de la chaleur et de la pression). La validité des mesures fut donc mise en doute, et aucun résultat
probant ne put être obtenu". Le défi vénusien était de taille et le reste d’ailleurs encore de nos jours. Quelques
idées alternatives à l’atterrissage sont à l’étude sur le papier, pour détecter les signatures de séismes à partir
d’un ballon-sonde opérant des altitudes "vivables" ou depuis des satellites observant la haute atmosphère.
N’oublions pas de mentionner le cas de Saturne qui aurait le bon goût de transmettre ses oscillations
internes à ses anneaux. C’est du moins ce que proposent Hedman & Nicholson (2013), pour interpréter des
ondes de densité détectées dans l’anneau C (un des plus internes) par l’instrument VIMS embarqué à bord
de la sonde Cassini. Parmi les ondes observées dans les anneaux, quelques unes d’entre elles se distinguent
par le fait que leur dynamique et leur géométrie ne correspondent pas à des résonances engendrées par les
satellites de Saturne. Par contre, le nombre de bras spiraux qui les constituent et leur vitesse élevée de
déplacement autour de la planète sont compatibles avec l’excitation par des modes internes de Saturne, et
plus précisément, des modes de bas degré (i.e. de grande dimension spatiale) qui se propagent dans le sens
de rotation de la planète, de façon prograde ou rétrograde (i.e. des modes dits sectoriels). Cela n’ouvre-t-il
pas une superbe fenêtre vers la structure interne de Saturne ?
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